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Chapitre 1
Introduction
La découverte à la fin des années 1990 de l’accélération de l’expansion de l’Univers (Riess et coll.,1998; Perlmutter et coll., 1999, prix Nobel de physique 2011) a plongé le monde de la cosmologie dans
une cruelle perplexité. Déjà accablés depuis des décennies par une omniprésente quoique insaisissable
« matière noire » responsable d’un excès de gravité, les physiciens ont dorénavant affaire à une « énergie
noire » aux propriétés répulsives encore plus déconcertante.
Étonnamment pourtant, toutes les observables cosmologiques — rayonnement fossile, distribution
des grandes structures, nucléosynthèse primordiale, histoire de l’expansion universelle, etc. — s’intègrent
parfaitement dans le cadre du « modèle de concordance » ΛCDM, décrivant un Univers euclidien largement
dominé par les deux composantes sombres introduites de façon phénoménologique. De fait, il n’est pas
encore établi à l’heure actuelle si ces composantes doivent effectivement être considérées comme des
constituants essentiels de notre monde physique, ou si elles ne sont que les « épicycles » d’une théorie de
la gravitation en crise.
Pour un tour d’horizon de la problématique de l’énergie noire et des différentes sondes de l’accélération
cosmique, je renvoie à la lecture de Copeland et coll. (2006); Frieman et coll. (2008); Blanchard (2010);
Weinberg et coll. (2012); Astier & Pain (2012), ainsi que de Famaey & McGaugh (2012) pour une
interprétation alternative. Amendola et coll. (2012) propose une revue dans le contexte du projet spatial
Euclid, tandis que la LSST Science Collaboration et coll. (2009) explore l’impact du futur Large Synoptic
Survey Telescope. Enfin, les rapports de la « Dark Energy Task Force » (Albrecht et coll., 2006) et du
Committee for a Decadal Survey of Astronomy and Astrophysics (2010) offrent une mise en perspective
des projets en cours ou à venir.
1.1 Les supernovæ thermonucléaires, sonde cosmologique
Les supernovæ thermonucléaires, dites de type Ia (SNe Ia), résultent de l’explosion d’une naine blanche
dans un système binaire, sans toutefois que la nature exacte du progéniteur ne soit encore parfaitement
identifiée (Wang & Han, 2012; Hillebrandt et coll., 2013).
Avec une magnitude absolue MmaxB ' −19,3 au pic de luminosité, ces explosions sont visibles pendant
quelques semaines à des distances cosmologiques (dL <∼ 10 Gpc), mais la dispersion de leur luminosité
maximale, ∼ 0,4 mag (Branch & Miller, 1993), est trop élevée pour en faire de bonnes chandelles
standards en l’état. Cependant, la mise en évidence de deux corrélations essentiellement empiriques —
« brighter-slower » selon laquelle les SNe les plus brillantes sont caractérisées par une évolution plus lente
de leur courbe de lumière (Phillips, 1993; Phillips et coll., 1999), et « fainter-redder » où les SNe les plus
rouges sont aussi les moins lumineuses (Hamuy et coll., 1996; Riess et coll., 1996; Tripp, 1998) — permet
de réduire significativement la dispersion au pic à ∼ 0,15 mag (p.ex. Goldhaber et coll., 2001; Guy et coll.,
2005; Prieto et coll., 2006; Guy et coll., 2007; Jha et coll., 2007). Après une telle standardisation, les
SNe Ia deviennent d’incomparables chandelles extragalactiques, et se révèlent être une sonde majeure
de la cosmologie observationnelle moderne (voir Leibundgut, 2008; Goobar & Leibundgut, 2011; Astier,
2012, pour des revues récentes).
De nombreuses campagnes d’observation ont été menées au cours de la dernière décennie pour améliorer
— en quantité et en qualité — les SNe utilisables (p.ex. Kessler et coll., 2009; Guy et coll., 2010; Stritzinger
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Figure 1.1 – Diagramme
de Hubble des SNe Ia de
l’échantillon Union 2.1 (Su-
zuki et coll., 2012). Deux
modèles cosmologiques sont
indiqués (en rouge), le mo-
dèle de concordance ΛCDM
(ΩM = 0,27, ΩΛ = 0,73,
w = −1) et le modèle
d’Einstein-de Sitter (ΩM = 1,
ΩΛ = 0). La zone grisée
correspond au domaine de
redshift visé par SNfactory.
et coll., 2011, pour les plus récentes), éventuellement regroupées au sein de larges échantillons homogénéisés
(p.ex. l’échantillon Union, Kowalski et coll., 2008; Amanullah et coll., 2010). Le « diagramme de Hubble »
des SNe Ia, traçant l’évolution de la distance de luminosité (ou toute autre quantité associée) avec le
redshift, est une illustration directe de l’histoire de l’expansion de l’Univers. Sa dépendance aux paramètres
cosmologiques permet de les contraindre avec précision (Fig. 1.1).
1.2 Spectro-photométrie des SNe Ia proches
Si l’effort s’est essentiellement porté sur l’observation des SNe Ia distantes — tant pour des raisons
scientifiques que techniques —, les objets proches ne doivent pas être négligés, car leur intérêt est multiple :
Ancrer le diagramme de Hubble. Alors que la partie à haut redshift (z >∼ 0,1) est effectivement
sensible aux paramètres cosmologiques que l’on cherche à contraindre, elle est également fonction
de la quantité LH20 — où L est la luminosité standardisée au pic des SNe Ia, et H0 la constante
de Hubble. Ce paramètre de « nuisance » — en ce qu’il ne dit rien de notre Univers — ne
peut que dégrader la pertinence statistique de l’ajustement cosmologique du diagramme de Hubble.
Inversement, le contraindre de façon indépendante à l’aide des SNe proches permet un gain immédiat
en précision (p.ex. Hicken et coll., 2012).
Confirmer et améliorer le caractère standard des SNe Ia. Les SNe Ia sont d’excellentes chan-
delles standards après seulement le processus de standardisation. Ce processus ne peut être affiné
que sur un lot d’objets proches bien observés sur lesquels les incertitudes de la cosmologie n’ont pas
d’impact.
Caractériser et réduire les erreurs systématiques. De nombreuses corrections techniques inter-
viennent dans la comparaison entre les SNe aux différents redshifts, toutes sources d’erreurs
systématiques pouvant entacher la mesure de précision des paramètres cosmologiques (Kim et coll.,
2004).
Ainsi, Linder (2006) évalue qu’un échantillon de quelques centaines de SNe Ia proches, situées dans la
partie basse du « flot de Hubble » — où les mouvements propres deviennent négligeables par rapport au
terme d’expansion — (z ∼ 0,05), permet d’assurer les meilleurs contraintes.
Les SNe Ia sont traditionnellement observées en photométrie pure dans les filtres [U]BVR[I] du
domaine optique, la spectroscopie n’intervenant que dans le « typage » de l’objet et la mesure de
son redshift. Cependant, des mesures spectro-photométriques, fournissant des spectres rigoureusement
étalonnés en flux, sont essentielles à des mesures photométriques de qualité, car à la base de corrections
techniques fondamentales, p.ex. les corrections K — pour reporter la mesure du flux dans le référentiel
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de la source (p.ex. Hsiao et coll., 2007) — et S — correction de bande passante entre les différents
instruments (p.ex. Kowalski et coll., 2008). En outre, la spectro-photométrie donne évidemment accès à un
jeu de données plus riches, permettant une analyse fine de toutes les problématiques des SNe — méthodes
de standardisation, étude des erreurs systématiques, corrections de l’extinction et couleur intrinsèque,
nature du progéniteur et physique de l’explosion, influence de l’environnement galactique, etc. — et de
façon générale une meilleure compréhension de ces chandelles standards.
1.3 The Nearby Supernova Factory
Pour toutes ces raisons, le projet The Nearby Supernova Factory (SNfactory, Aldering et coll., 2002)
a été initié en 2000, avec pour objectif d’observer de façon homogène un large échantillon de séries
temporelles spectro-photométriques de SNe Ia proches (idéalement 0,03 < z < 0,08, Fig. 1.1).
Un projet d’observation des SNe proches tel que SNfactory se décompose en fait en deux parties
distinctes :
1. un programme de recherche des SNe Ia, permettant de détecter et de rapporter au plus vite
l’apparition de nouvelles cibles éphémères (transient) dans le ciel ;
2. le suivi spectro-photométrique, qui devra non seulement confirmer et classifier les sources fournies
par l’étape de recherche, mais également réaliser l’observation continue des SNe Ia sélectionnées
(p.ex. sur leur redshift et leur phase).
Dans le cas des sondages à grands redshifts, les deux étapes peuvent être plus ou moins imbriquées
(technique du rolling search) : le cône d’espace couvert par les observations de suivi photométrique est
d’un volume suffisant pour assurer la détection régulière de nouvelles SNe. En revanche, dès qu’il s’agit
de SNe proches, l’effet de profondeur ne joue plus, et doit être compensé par la couverture intensive d’un
grand champ de vue.
1.3.1 Les programmes de recherche
Les SNe Ia proches (z < 0,1) de SNfactory ont principalement été obtenues par un sondage photomé-
trique grand champ non ciblé similaire à ceux utilisés pour la découverte des SNe distantes. Cela permet
de limiter les biais de sélection en détectant des objets dans des galaxies proches analogues à celles à
grand z — moins lumineuses et massives, plus jeunes et moins métalliques. En outre, le sondage des
galaxies de champ plutôt que des galaxies d’amas atténue les effets de mouvements d’ensemble (bulk
flows) susceptibles de biaiser la mesure du redshift cosmologique.
Outre les SNe « publiques » d’origines diverses, plusieurs programmes de recherche ont été utilisés au
fil du projet SNfactory :
– 2005–2008 : le sondage Palomar-quest (Baltay et coll., 2007; Andrews et coll., 2008; Djorgovski
et coll., 2008), partie intégrante de la collaboration SNfactory-I, utilisait la caméra quest-II de
112 ccd avec un champ de vue de 9,4 deg2, montée sur le télescope de 1,2 m du Mont Palomar.
Pendant les 28 mois de recherche, plus de 1000 SNe ont été découvertes, dont 700 spectralement
typées par nos soins (Fig. 1.2, voir également les statistiques de la Sect. 6.1.4) ;
– Depuis 2010 : un accord de coopération avec Palomar Transient Factory (ptf, Law et coll., 2009;
Rau et coll., 2009; Grillmair et coll., 2010) nous permet de suivre — sous conditions — les SNe Ia
découvertes par ce sondage ;
– Depuis 2012 : le sondage La Silla-QUEST Variablity Survey (lsq, Hadjiyska et coll., 2012), issu
de la mise à jour et du déménagement de la caméra quest sur le télescope Schmidt de 1 m de
l’observatoire de La Silla, a rejoint la collaboration SNfactory-II.
L’échantillon SNfactory de SNe Ia est à ce jour le plus important au monde dans ce domaine de redshift
(Sect. 6.3).
1.3.2 Le suivi spectro-photométrique
Le programme de suivi de SNfactory doit permettre d’obtenir les séries temporelles des SNe Ia avec
les caractéristiques suivantes :
– suivi de la SN entre −15 et +45 jours du maximum de lumière, avec une périodicité de 2 à 3 jours ;
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Figure 1.2 – Répartition dans le ciel des 700 SNe spectrées découvertes par SNfactory-I, selon leur
type. Le code couleur de la carte de fond correspond à la couverture (en nombre de pose) du sondage
Palomar-QUEST ; la zone sombre correspond au plan galactique.
– couverture spectrale du domaine optique étendu (3200–10 000 Å), avec une résolution intermédiaire
permettant la mesure de précision du redshift ;
– étalonnage photométrique des observations, quelles que soient les conditions atmosphériques.
Pour ce faire, la collaboration a développé son propre instrument de suivi, le snifs, un spectrographe à
champ intégral dédié à la spectro-photométrie des supernovæ proches.
Avant de revenir sur les caractéristiques de snifs (Chap. 2), je voudrais évoquer les points clés du
suivi SNfactory.
– La spectrographie à champ intégral (ifs) a ici un double avantage :
– elle assure la qualité spectro-photométrique des observations des sources ponctuelles, y compris
en permettant une soustraction précise du fond galactique sur lequel repose la SN,
– elle permet une grande souplesse dans l’acquisition des cibles éphémères, dont la position n’est
pas toujours connue avec une grande précision.
– L’instrument est largement autonome, et intègre ses propres modules de cryogénie (froid et vide),
de contrôle (télescope, instrument et détecteurs), d’étalonnage interne et externe (suivi de la
transmission atmosphérique), de focalisation (télescope et spectrographe), de pointage et de guidage.
– L’instrument dédié reste monté en permanence sur le télescope et est toujours disponible, sans être
soumis à des procédures de montage/démontage. Les observations sont garanties par l’achat du
temps de télescope nécessaire — initialement trois demi nuits par semaine, puis trois nuits entières
à partir de mai 2006.
– L’instrument est semi-automatisé et entièrement piloté à distance afin d’en faciliter l’utilisation et
de minimiser les coûts d’observation. Seules les interventions d’entretien et réparation sont assurées
in situ par l’équipe du télescope ou lors de missions techniques (typiquement une par an).
Plusieurs de ces points seront développés dans la suite du document.
1.3.3 La collaboration
Les membres fondateurs de la collaboration internationale SNfactory sont :
– le Lawrence Berkeley National Laboratory (lbnl), responsable principal du projet (PI : G. Aldering) ;
– l’Université de Yale, en charge des programmes de recherche SNfactory (Palomar-quest) puis lsq ;
– le Centre de Recherche Astrophysique de Lyon (cral), responsable de la construction et de
l’entretien de snifs ;
– l’Institut de Physique Nucléaire de Lyon (ipnl), responsable du traitement et de la production des
données spectro-photométriques ;
– le Laboratoire de Physique Nucléaire et des Hautes Énergies, responsable des opérations d’aquisition
et transfert des données ;
soit au total une trentaine de chercheurs et étudiants. En 2010, dans le cadre d’une renégociation pour
le prolongement des observations, la collaboration SNfactory-II s’est étoffée de nouveaux partenaires, le
Tsinghua Center for Astrophysics, le Physikalisches Institut Universitat Bonn, le Max-Planck-Institut für
Astrophysik et le Centre de Physique des Particules de Marseille.
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1.4 À propos de ce document
J’ai intégré le projet SNfactory lors de mon arrivée à l’ipnl en 2001, en tant que spécialiste de la
spectrographie à champ intégral. Mes travaux de thèse au sein de l’équipe tigre de l’Observatoire de Lyon
portaient effectivement sur cette technique dans le cadre du projet sauron, mais pour une thématique
scientifique différente, la dynamique des galaxies de type précoce (Copin, 2000, voir Annexe B).
C’est essentiellement au titre de responsable de la réduction des données spectro-photométriques
issues de snifs que j’ai œuvré dans la collaboration SNfactory ces dix dernières années. Il m’a dès lors
paru naturel d’axer ce mémoire sur la « spectro-photométrie à champ intégral », non pas tant comme
l’aboutissement du travail accompli que comme l’occasion d’ouvrir de nouvelles perspectives.
La première partie de ce document est consacrée aux méthodes mises en œuvre dans le traitement
des données snifs. Après une présentation de l’instrument et des spécificités de la spectrographie 3D
(Chap. 2), je présente tour à tour les trois grandes étapes de la réduction des données :
Du ccd au cube : la production et l’étalonnage spectral des cubes de données (Chap. 3),
Du cube au spectre : l’extraction des sources ponctuelles par une technique de spectro-photométrie
de psf (Chap. 4),
Du spectre au flux : l’étalonnage en flux des spectres, y compris dans les conditions d’observation les
moins favorables (Chap. 5).
À chaque fois, je m’applique à déterminer les conditions d’une qualité spectro-photométrique optimale
permettant de répondre aux exigences du projet scientifique.
La seconde partie du document est consacrée au projet SNfactory, encore une fois essentiellement du
point de vue de la spectro-photométrie. Après avoir présenté les méthodes d’acquisition et de production
des données et les échantillons qui en résultent (Chap. 6), j’évalue la précision photométrique des
observations snifs (Chap. 7), d’abord sur les étoiles standards puis sur les SNe, nos cibles principales.
Enfin, pour prouver que tous ces efforts n’ont pas été vains, j’évoque la diversité des résultats scientifiques
qui s’appuient sur ces observations (Chap. 8).
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If your experiment needs statistics, you ought
to have done a better experiment.
Ernest Rutherford
Première partie
SNIFS, un spectro-photomètre à
champ intégral
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Chapitre 2
Le SuperNova Integral Field
Spectrograph
Au cœur du projet SNfactory, le Supernova Integral Field Spectrograph (snifs, Lantz et coll., 2004) estun spectrographe à champ intégral (ifs) à trame de micro-lentilles (Micro-Lens Array, mla) de type
« tigre » (Courtes et coll. 1988; Pécontal 1991; Bacon et coll. 1995 ; voir Bershady 2009 pour une revue
instrumentale de la spectrographie à champ intégral). Ce concept unique, développé au cral/Observatoire
de Lyon, a déjà été éprouvé dans deux réalisations instrumentales, oasis et sauron.
oasis (Bacon et coll., 1998) est un instrument polyvalent en terme de résolution spatiale (éventuellement
couplé à un système d’optique adaptative) et de couverture et résolution spectrales, initialement ouvert à
la communauté du Canada-France-Hawaii Telescope (cfht) et actuellement installé au William Herschel
Telescope (Benn et coll., 2003; Benn, 2006). sauron (Copin, 2000; Bacon et coll., 2001) est caractérisé
par son grand champ de vue (33′′ × 40′′) et est avant tout dédié à l’étude de la dynamique des étoiles et
du gaz des galaxies dans le cadre des projets sauron (de Zeeuw et coll., 2002) puis atlas3d (Cappellari
et coll., 2011).
Dans la foulée de ces réalisations, snifs est le premier — et à ma connaissance l’unique — ifs dont
l’objectif principal est la spectro-photométrie des sources ponctuelles. Conçu et construit en collaboration
entre le cral et l’ipnl, il est monté à demeure depuis mars 2004 sur le foyer Cassegrain replié du
télescope uh88 de 2,2 m de l’Université d’Hawaï, situé au sommet du Mauna Kea, un des meilleurs sites
astronomiques au monde (Fig. 2.1, Table 2.1).
snifs est en fait composé de plusieurs sous-modules (Fig. 2.2, et Table 2.2 pour les spécifications
techniques) :
– un spectrographe à champ intégral, caractérisé par :
– un champ de vue de 6,′′4× 6,′′4, densément échantillonné par une trame de 15× 15 micro-lentilles
carrées (Fig. 2.3),
Figure 2.1 – À g. : le télescope uh88 de 2,2 m de l’Université d’Hawaï (source) ; à dr. : vue d’ensemble
de snifs monté sur le port Cassegrain replié Sud du télescope (source).
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Table 2.1 – Coordonnées (Institute for Astronomy, 1998) et spécifications techniques du télescope uh88.
Latitude +19°49′23′′
Longitude −155°28′10′′
Altitude 4214 m
Diamètre primaire 2218 mm
Diamètre secondaire 660 mm
Rapport d’ouverture f/10,14
Échelle spatiale 109 µm/′′
Figure 2.2 – Schémas de principe mécanique (à g.) et optique (à dr.) de l’instrument snifs.
– un spectrographe à double voie, offrant une couverture complète du domaine optique étendu
(voie B : 3200–5200 Å, voie R : 5100–10 000 Å) avec une résolution spectrale R = ∆λ/λ ∼ 2000 ;
– une voie photométrique de 4,′6 × 9,′2 échantillonnée à 0,′′14, permettant à la fois le guidage du
télescope (voie G) et le suivi des fluctuations de la transmission atmosphérique (voie P ) ;
– une unité d’étalonnage interne, avec des lampes à arc (spectre de raies) et à filament (spectre
continu).
2.1 Voies spectroscopiques
Pour qui n’y est pas habitué, les poses obtenues avec un ifs de type tigre ne sont pas facilement
compréhensibles. Elles montrent une collection de spectres régulièrement répartis sur la surface du
détecteur (Fig. 2.4 pour le schéma de principe, Fig. 2.5 et 2.6 pour des exemples réels). Chaque spectre
Si(λ) est issu d’une des micro-lentilles de la trame, et sonde une zone restreinte du ciel centrée sur (xi,yi)
Figure 2.3 – Schéma (à g.) et réalisation (à dr.) du mla à barreaux cylindriques croisés en verre de
quartz de snifs. Figures extraites de Lantz et coll. (2004).
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Table 2.2 – Spécifications techniques de l’instrument snifs.
Voies spectroscopiques
Trame de micro-lentilles 15× 15
Échantillonnage spatial 0,′′4251± 0,′′0003
Champ de vue 6,′′38× 6,′′38
Rotation/CCD 3,8°
Séparation interspectre 8,5 px
Voie B Voie R
Domaine spectral total [Å] 3200 – 5300 5000 – 10 200
Domaine spectral utile [Å] 3300 – 5150 5100 – 9700
Échantillonnage spectral[Å/px] 2,38 2,93
Résolution spectrale (fwhm) [Å] 5,23 7,24
Détecteur Marconi 2k×4k E2V-DD 2k×4k
Modèle CCD44-82 CCD44-82-0-A72
Série/Classe 9252-20-2/0 01502-14-01/0
Pixel [µm] 15 15
Courant d’obscurité [e−/h] 0,09 0,144
Bruit de lecture [e−] 1,9 2,2
Gain 0,758 0,764
Unité d’étalonnage
Lampe à spectre continu Halogène
Lampe à arc Hg-Cd Ar
Voie photométrique
Échantillonnage spatial 0,′′1376
Champ de vue 2× 4,′6× 9,′2
Voie P Voie G
Détecteur E2V 2k×4k E2V 2k×4k
Modèle CCD44-82-1-B23 CCD44-82-2-B23
Série/Classe 02263-15-01/1 02111-12-02/2
Filtres MF+BV ugriz ∼ V
appelée « Spatial Picture Element (spaxel) ». L’information stockée sur le ccd est donc de la forme
(xi,yi,λ), c.-à-d. un « cube » de données (d’où le terme de « spectrographie 3D »). Comme tous les
spaxels sont contiguës et couvrent intégralement une région du ciel, on parle de « spectrographie à champ
intégral ».
Une première difficulté dans la conception de ce genre d’instrument est d’éviter le chevauchement des
spectres sur le ccd, non seulement entre spectres voisins mais également entre les différents ordre du
réseau de diffraction. Cela passe par une optimisation des différents paramètres instrumentaux (Lantz
et coll., 2004) : distance interspectre, rotation du mla par rapport aux colonnes du détecteur, taille de la
pupille, propriétés de l’étage spectrographique, etc.
L’autre difficulté majeure, qui me concerne plus directement en tant que responsable du traitement
des données snifs, est la reconstruction du cube de données à partir de la collection disparate des spectres
sur le ccd. Cette étape cruciale est détaillée au Chap. 3.
2.2 Voie photométrique
La voie photométrique est constituée de deux ccd situés dans le plan focal du télescope, et dont la
projection sur le ciel jouxte le champ de vue spectroscopique (Fig. 2.7). Elle est équipée d’une roue à
filtres, sur laquelle sont montés différents filtres (Fig. 2.8) couvrant simultanément les ccd P et G.
Cette voie joue un rôle majeur à différents niveaux :
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Figure 2.4 – Schéma de prin-
cipe expliquant la géométrie
des poses de type tigre. À
g. : source à spectre continu et
à illumination uniforme, p.ex.
une pose d’étalonnage sur
lampe halogène. Au c. : source
à spectre à raies et à illumina-
tion uniforme, p.ex. une pose
d’étalonnage sur lampe à arc ;
à dr. : source à spectre continu
mais à illumination ponctuelle,
p.ex. une SN.
Pointé rapide et précis des objets : une pose grand champ de quelques secondes dans la bande V ,
acquise après avoir pointé approximativement le télescope dans la direction de la cible, permet d’en
confirmer la présence, et de la transférer avec précision dans le champ réduit du spectrographe ;
Guidage : pendant la pose spectroscopique, une étoile de la voie de guidage G est observée en mode
vidéo pour assurer le guidage du télescope en temps réel ;
Suivi photométrique : pendant la pose spectroscopique, les étoiles observées dans la voie P , alors
équipée d’un filtre segmenté appelé « multi-filtre », serviront par la suite à déterminer la transmission
effective de l’atmosphère (Sect. 5.3.1). Cette capacité est l’un des aspects les plus novateurs de
l’instrument, et est essentielle à la procédure d’étalonnage en flux.
Imagerie : il est enfin possible d’utiliser snifs comme un simple imageur, avec les filtres standards
BV ugriz.
2.2.1 Pourquoi un multi-filtre ?
La pose de la voie P est essentielle à la détermination de la transmission effective de l’atmosphère
pendant une pose spectroscopique. Durant la phase de design de snifs, le multi-filtre (MF) a été conçu pour
permettre d’établir non seulement l’intensité mais également la dépendance chromatique de l’extinction
atmosphérique, et les différents filtres du MF — leur taille et leur bande passante — ont été soigneusement
sélectionnés à cette fin.
En pratique, il est néanmoins apparu que cet objectif ne pouvait pas être atteint, de par la piètre
qualité photométrique de certaines bandes (bruit corrélé, réflexions internes, etc.) ou du nombre réduit de
sources secondaires visibles (p.ex. Fig. 5.9). En outre, la modélisation précise de l’extinction atmosphérique
(Sect. 5.2.2) fait apparaître que ses fluctuations sont achromatiques, tandis que la partie chromatique
peut être contrainte par l’observation d’étoiles standards. La dépendance chromatique du MF n’est donc
plus explicitement utilisée dans le suivi de l’extinction atmosphérique, et les sources de tous les filtres
14
2.2. Voie photométrique
Figure 2.5 – Disposition des spectres de la voie B, sur la partie centrale d’une pose d’étalonnage
« continuum » (à g.), d’une pose d’étalonnage « arc » (au c.) et d’une pose scientifique sur une supernova
(à dr.). Notez les échelles différentes selon les deux axes. Les panneaux inférieurs représentent une coupe
le long d’une ligne (trait noir) pour illustrer le niveau du signal.
Les spectres les plus intenses sont les spectres du premier ordre du réseau de diffraction (au c. des poses,
les longueurs d’onde sont croissantes de h. en b.), mais les spectres d’ordre 0 (en h. des poses) et 2 (en b.
des poses) sont discernables sur la pose « continuum ». Le spectre de la lampe à arc est essentiellement un
spectre à raies en émission, visibles comme autant de points lumineux répétés régulièrement sur le ccd.
Dans les poses d’étalonnage, tous les spaxels sont également éclairés (illumination spatiale uniforme) ;
a contrario, sur la pose d’objet ponctuel, seuls quelques spaxels sont significativement illuminés par la
source.
Figure 2.6 – Même chose que la Fig. 2.5, mais pour la voie R. Le phénomène d’interférences en couche
mince est discernable sur la partie rouge des spectres « continuum » (à g.). Le continuum et les raies
en émission du spectre du ciel nocturne sont visibles sur la pose objet (à dr.), ainsi que les impacts
quasi-ponctuels de rayons cosmiques répartis aléatoirement.
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Figure 2.7 – Schéma de la voie photo-
métrique. À g. : la voie P « multi-filtre »
avec la localisation des différents filtres ; à
dr. : la voie de guidageG, avec la position
du Pick-Off Prism (POP) redirigeant le
signal vers les voies spectroscopiques.
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Figure 2.8 – Transmission des filtres
« imagerie » de la voie P (centre) et du
multi-filtre (bas), comparée à celle des
filtres « Bessell » standards.
sont traitées simultanément (Sect. 5.3.1). En revanche, le MF a trouvé une utilisation inattendue dans
la contrainte de la dépendance chromatique de la Point Spread Function (psf) spatiale nécessaire à la
procédure de soustraction du fond galactique (Sect. 4.1).
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Chapitre 3
Du CCD au cube
Je présente dans ce chapitre les procédures de réduction mises en œuvre dans le cadre du traitementdes données spectroscopiques de snifs, afin de passer des observations brutes — des poses ccd
obtenues à travers les voies B et R — à des cubes (x,y,λ) étalonnés, c.-à-d. corrigés de toutes les
signatures instrumentales introduites par les spectrographes :
1. réduction des poses ccd (Sect. 3.1) ;
2. reconstruction des cubes (Sect. 3.2) ;
3. étalonnage spectroscopique des cubes (Sect. 3.3).
La présentation de ces étapes est relativement détaillée, en particulier les aspects spécifiques à
l’instrument snifs, car ils n’ont pas fait pour l’instant l’objet d’une publication dédiée. Je me permets
d’utiliser ce manuscrit comme document de référence à disposition de la collaboration SNfactory. Un
schéma de la réalisation pratique de la chaîne de réduction est présenté Fig. 3.1.
Notons que ces étapes ne constituent que les premiers pas de la longue chaîne d’étalonnage des données
snifs. L’étape d’extraction du spectre de la source ponctuelle — SN ou étoile de référence — sera traitée
au Chap. 4, et celle d’étalonnage en flux — permettant de convertir les photons recueillis au niveau du
détecteur en flux physique au sommet de l’atmosphère — sera abordée au Chap. 5.
Puisque tous les spectrographes à champ intégral de type tigre développés à l’Observatoire de Lyon
depuis le début des années 1990 — oasis, sauron puis snifs — partagent un schéma optique similaire,
les codes d’extraction et de traitement des données 3D issues de ces instruments sont eux-mêmes voisins.
Ils héritent du travail formalisé et supervisé par Rousset (1992), et étoffé au fil des années par les membres
de l’équipe tigre de l’Observatoire de Lyon (p.ex. Pécontal, 1991; Emsellem, 1994; Ferruit, 1996; Copin,
2000). Ce travail au long cours a donné naissance aux IFU_libs, qui ont par la suite été diffusées sous
le nom de Lyon C Libraries (Pécontal-Rousset et coll., 2004) dans le cadre du Research and Training
Network européen Euro3D (Walsh, 2004).
L’expertise lyonnaise de spectrographie à champ intégral s’appuie sur le format de données 3D tigre
(tig+fits). Il s’agit d’un format « propriétaire », avec quelques qualités et beaucoup de défauts, sur
lequel a été bâti toute la IFU_iolib. Il est à l’origine du format Euro3D (Kissler-Patig et coll., 2004),
officiellement enregistré comme convention fits (High Energy Astrophysics Science Archive Research
Center, 2008), et utilisé p.ex. par l’ifs Muse (Weilbacher et coll., 2006). Cependant, le format Euro3D
est essentiellement un format de partage de données : malgré une tentative de l’utiliser en interne (Blanc,
2006), la force des habitudes et le support natif du format historique tigre par la librairie IFU_iolib
nous ont fait préférer ce dernier pour le traitement des données snifs. Seuls les cubes étalonnés en fin de
procédure sont convertis et distribués au format Euro3D.
3.1 Réduction des CCD
Le spectrographe snifs utilise au total quatre détecteurs de type Charge Coupled Device (p.ex. Howell,
2006), tous de format 2k×4k (pixel de 15 µm) à illumination arrière (Backside Illuminated) : un Marconi
pour la voie B et un E2V Deep Depleted pour la voie R, tous deux de classe astronomique, et deux E2V de
qualité moindre pour les voies photométriques P (photométrie) et G (guidage). La technologie Backside
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Figure 3.1 – Schéma de réduction des cubes snifs, des poses ccd brutes (en h.) aux cubes étalonnés en
longueur d’onde, corrigés du champ plat spectro-spatial et nettoyés des rayons cosmiques (en b.).
Illuminated permet une meilleure efficacité quantique, de même que l’utilisation d’un ccd Deep Depleted
dans le rouge/proche infrarouge (0,7–1 µm). Les caractéristiques techniques des détecteurs sont rappelées
dans la Table 2.2.
3.1.1 Preprocessing
Quelles que soient leurs qualités, les détecteurs introduisent dans le signal mesuré leurs propres
signatures, qu’il est nécessaire de caractériser et de corriger afin de retrouver le véritable signal incident
à la surface du capteur : c’est l’objet de l’étape du preprocessing (pré-traitement), préalable à toute
opération de réduction spécifique à la spectrographie à champ intégral. Je ne traite ici que du preprocessing
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des détecteurs des voies spectrographiques de snifs : le traitement spécifique de la voie photométrique
est décrit par Da Silva Pereira (2008).
Cette étape est relativement classique dans le principe, mais doit faire l’objet des plus grands soins si
l’on veut obtenir une précision suffisante en fin de chaîne. Gangler (2011), responsable de cette opération
dans le projet SNfactory, en détaille les différentes étapes, et en particulier les développements qui ont
été nécessaires à SNfactory :
1. soustraction du piédestal (overscan), un signal analogique ajouté par l’électronique de lecture avant
conversion numérique ;
2. estimation du bruit de lecture (Read-out Noise, RoN, en e−) et du gain, c.-à-d. du facteur de
conversion entre le nombre d’électrons stockés dans un pixel et le nombre d’Analog-to-Digital
Units (adus) délivré par l’électronique de lecture ;
3. conversion du signal en électrons, et estimation de la variance associée estimée à partir du bruit de
photons (loi de Poisson) et du bruit de lecture ;
4. correction ou masquage des défauts cosmétiques, liés à des défauts intrinsèques aux détecteurs (p.ex.
pixels « chauds » ou « froids », défauts du masque de gravure), en particulier sur le ccd R ;
5. soustraction du biais (bias), le signal de base lié à l’électronique de lecture pour une pose de temps
d’exposition nulle ;
6. soustraction du courant d’obscurité (dark), c.-à-d. le signal introduit dans le détecteur essentiellement
par les effets thermiques le temps de la pose (et de sa lecture, de l’ordre de 80 s).
Notons que l’étape de preprocessing n’essaie pas de corriger des effets suivants, essentiellement du fait
de la géométrie très particulière des poses snifs par rapport à des poses traditionnelles :
– Le champ plat haute fréquence (inter-pixel), corrigeant des fluctuations intrinsèques d’efficacité
quantique d’un pixel à l’autre (p.ex. Howell, 2006). Cet effet, de quelques pourcents, est notoirement
difficile à évaluer dans le cas des ifs de type tigre, du fait de la très haute non-uniformité d’illumi-
nation du détecteur et du caractère fortement chromatique de l’efficacité quantique. Cependant,
l’intensité de cet effet est atténué par la méthode d’extraction du spectre qui combine plusieurs
pixels adjacents (voir Sect. 3.2), réduisant ainsi en pratique l’amplitude des fluctuations à un
niveau inférieur au pourcent. Par ailleurs, le champ plat basse fréquence — correspondant à des
non-uniformités d’illumination du détecteur — sera lui corrigé ultérieurement (Sect. 3.3.2) ;
– La détection et la suppression des impacts de rayon cosmique directement sur le détecteur : la
procédure de nettoyage est effectuée plus tard au niveau du cube par application d’un filtre
spectro-spatial (Sect. 3.3.3) ;
– Les franges (fringes) — phénomène d’interférence prenant place dans la couche mince que constitue
le substrat du détecteur, résultant dans une fluctuation effective de l’efficacité quantique des pixels
— sont particulièrement intenses dans le cas du ccd R au-delà de 8300 Å (Fig. 2.6). Là encore,
la structure particulière des poses tigre ne permet pas d’appliquer directement la correction
traditionnelle de cet effet (p.ex. Howell, 2012), mais la solution empirique apportée par le champ
plat spectro-spatial (Sect. 3.3.2) s’avère suffisante en pratique.
Un des développements les plus importants effectués dans le cadre de SNfactory pour le preprocessing
concerne la production de cartes de biais et de courant d’obscurité de haute précision, incluant une
dépendance en température et en temps de fonctionnement — temps écoulé depuis la mise sous tension
de l’électronique de lecture. Ces modèles permettent une estimation du niveau de biais avec un rms de
l’ordre de 0,1 e−, et du courant d’obscurité avec un rms de 0,8 e−/h sur le ccd B et de 0,4 e−/h sur
le ccd R. Ils mettent également en évidence un certain nombre d’imperfections des détecteurs (p.ex.
Fig. 3.2).
3.1.1.1 Imperfections du CCD-R
À l’occasion de l’élaboration de ce modèle, il est apparu qu’au niveau de précision requis, le courant
d’obscurité du ccd R présentait un certain nombre de structures spatiales inattendues (Fig. 3.2) :
– la présence de bandes verticales de ∼ 300 px de part et d’autre du détecteur (« red wings ») ;
– l’existence d’une bande horizontale de raccordement d’une dizaine de pixels à mi-hauteur du ccd.
Le modèle développé tente d’en tenir compte, mais d’une façon encore imparfaite, essentiellement parce
que ces effets semblent largement imprévisibles : la précision de la correction reste dominée par les
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Figure 3.2 – Cartes du modèle de cou-
rant d’obscurité pour le ccd de la voie R
(Gangler, 2011). De g. à dr. : composante
constante, composante en temps de fonc-
tionnement et composante en tempéra-
ture. Les cosmétiques (pixels défectueux)
et les zones chaudes (glow) près des pré-
amplificateurs sont visibles sur la compo-
sante constante ; les bandes latérales et la
zone de raccord sont les principales struc-
tures des composantes en température et
temps de fonctionnement.
Figure 3.3 – Mise en évidence de la non-linéarité de l’amplificateur droit du ccd B. En b : région centrale
de la moyenne de 7 poses « continuum dôme 2 » à haut flux (300 s d’exposition) ; En h. : même chose
pour la moyenne de 60 poses à bas flux (1 s d’exposition) ; au c. : coupes des deux poses à haut (rouge)
et bas (bleu) flux. L’effet de non-linéarité aux bas flux est clairement visible dans les zones inter-spectres
à droite de la colonne 1024 (axe vert).
fluctuations entre les poses individuelles. Comme nous le verrons par la suite, les imperfections à très bas
flux (sub-électron) constituent une source d’erreur notable dans les données réduites.
3.1.1.2 Imperfections du CCD-B
Les ccd sont utilisés comme détecteurs en astronomie du fait de leurs multiples qualités, parmi
lesquelles leur excellente linéarité : le signal mesuré est directement proportionnel au flux incident.
L’étude attentive des poses ccd de la voie B a cependant mis en évidence, outre une différence
fluctuante de ∼ 0,5 e−/h entre les deux amplificateurs (« blue step »), une non linéarité assez nette, de 3
à 5 % aux bas flux, sur l’amplificateur droit uniquement (undershoot, Fig. 3.3). Ce problème est d’autant
plus dommageable qu’il n’a pas été possible, malgré de nombreuses tentatives, de le modéliser (hystérésis,
variabilités spatiales et temporelles). Il impacte donc directement, lors du processus d’extraction du cube
(Sect. 3.2), la qualité spectro-photométrique de l’instrument aux très bas flux.
3.1.2 Soustraction du fond de lumière diffuse
Le fond de lumière diffuse est constitué — outre d’éventuels résidus à basse fréquence de preprocessing
— du flux de photons incident sur le ccd ne pouvant être modélisé quantitativement par le modèle optique
2. Obtenues par observation d’une lampe halogène à spectre continu illuminant la surface interne du dôme du télescope.
22
3.2. Extraction des cubes
Figure 3.4 – Fond de lumière diffuse,
estimé sur des poses « continuum » à
haut flux B (à g.) et R (à dr.) ; les
zones blanches correspondent aux zones
masquées à fort signal. Le niveau du
fond diffus représente toujours moins de
0,4 % du flux au pic des spectres (plus de
40 000 ADU pour les poses d’étalonnage).
de l’instrument (Sect. 3.2.1). Dans le cas de l’instrument snifs, sa source est essentiellement la diffusion
de la lumière au niveau des imperfections de la jonction des barreaux cylindriques du mla (Fig. 2.3) ; son
amplitude est proportionnelle à l’intensité du signal incident.
En pratique, le niveau du fond diffus ne dépasse jamais une fraction de pourcent du pic d’intensité
(Fig. 3.4). Toutefois, son influence peut être notable pour des mesures de précision, du fait de son caractère
additif et corrélé sur l’ensemble du ccd. Il n’a pas été possible de modéliser ce fond directement à partir
du signal incident et d’une estimation du halo étendu de la psf spectrale (composante à très longue
portée). Il s’est donc avéré nécessaire d’estimer et de soustraire cette composante par une méthode ad
hoc (fit_background) :
1. Dans un premier temps, les zones inter-spectre du ccd, c.-à-d. qui ne sont pas directement
illuminées, sont déterminées sur une pose à haut rapport Signal/Bruit (s/b), en l’occurrence
une pose « continuum » obtenue avec une lampe halogène à spectre de corps noir et à illumination
uniforme (Fig. 3.5) ;
2. Ces zones permettent, à l’aide de filtres de détection de minima, de déterminer un niveau local de
fond du signal en une multitude de points du détecteur (points jaunes des Fig. 3.5 et 3.6) ;
3. Le modèle de fond diffus est reconstruit à partir de ces échantillons par une méthode d’interpolation
par splines bicubiques (cf. Fig. 3.5 et 3.6).
L’étape 1 est apparue nécessaire pour ne pas biaiser l’estimation du signal de fond par les filtres minimaux
de l’étape 2 dans le cas des poses à très bas flux, où les zones illuminées (représentatives du signal) et
inter-spectre (fond diffus) ne sont pas nettement démarquées. L’interpolation de l’étape 3 doit se faire sur
la base d’un simple « moindres carrés » (et non d’un χ2), puisque le signal n’a pas atteint, à ces faibles
niveaux de flux, une statistique normale (cf. Sect. 3.2.2). Ce filtrage passe-bas ne permet pas en outre de
traiter des structures à haute fréquence (p.ex. le « blue step » et les « red wings »), qui ont été corrigées
durant l’étape de preprocessing, et sont affinées de façon ad hoc.
3.2 Extraction des cubes
L’« extraction des cubes » est un passage obligé dans le traitement de la spectrographie à champ
intégral : il s’agit de reconstruire le cube des données 3D (x,y,λ) à partir des poses ccd 2D (i,j).
Reconstruire un cube projeté de façon relativement complexe (voir Fig. 2.5 et 2.6) dans le plan du
23
Chapitre 3. Du CCD au cube
Figure 3.5 – Figure de contrôle de la procédure de soustraction du fond de lumière diffuse, dans le cas
d’une pose à haut flux (ici une pose « continuum dôme » voie B de 300 s de temps d’exposition). À
g. : vue d’ensemble de la pose et de la structure de la lumière diffuse (contours). Les spectres d’ordre 0
(resp. 2) sont visibles en h. (resp. en b., nettement moins intenses). Colonnes : coupes à différents niveaux
de la pose ; le fond diffus (noir/rouge) est estimé à partir d’un échantillon de minima locaux de la pose
(points jaunes).
détecteur représente une opération non triviale, qui constitue en outre une étape clé pour la qualité
spectro-photométrique des observations.
Notons que la problématique de l’extraction d’un signal spectroscopique à partir d’observations ccd
n’est évidemment pas spécifique à l’ifs, et a donc été très largement traitée par la littérature dans le
cadre des différentes méthodes spectrographiques — à fente longue, sans fente, échelle, à champ intégral
à fibres, etc. (Horne, 1986; Robertson, 1986; Marsh, 1989; Mukai, 1990; Khmil & Surdej, 2002; Piskunov
& Valenti, 2002; Lucy & Walsh, 2003; Sharp & Birchall, 2010; Bolton & Schlegel, 2010).
3.2.1 Masque d’extraction
Le code d’extraction des cubes de snifs découle directement des méthodes développées dans le cadre
du projet sauron (Copin, 2000; Bacon et coll., 2001), même si les finalités scientifiques et les spécificités
techniques des deux instruments sont largement différentes — dynamique des galaxies, grand champ
et domaine spectral restreint pour sauron, spectro-photométrie de source ponctuelle, champ réduit et
domaine spectral étendu pour snifs.
J’ai développé le code d’extraction essentiellement entre 2004 et 2008, initialement sur la base de
poses simulées réalisées par Bonnaud (2005) puis rapidement sur les données réelles acquises à partir
d’avril 2004. La procédure d’extraction a été succinctement présentée dans les publications SNfactory
(p.ex. Aldering et coll., 2006; Scalzo et coll., 2010), et devra faire l’objet d’une présentation plus détaillée
lors de la publication des données définitives. J’en rappelle ici les grands principes, en particulier les
modifications spécifiques à l’instrument snifs.
L’extraction des cubes s’appuie sur une modélisation ad hoc des poses issues de l’ifs — appelée pour
des raisons historiques le « masque » d’extraction — avec une double composante :
1. un modèle optique M : (k,λ)↔ (i,j) permettant de relier la position (i,j) d’un pixel du ccd à la
longueur d’onde λ du spaxel k positionné en (xk,yk) du champ de vue, et vice versa (Sect. 3.2.1.1) ;
2. un profil spectral transverse P(k,λ), décrivant le profil des spectres sur le détecteur dans la direction
perpendiculaire à la direction de dispersion pour chaque spaxel k à chaque longueur d’onde λ
(Sect. 3.2.1.2).
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Figure 3.6 – Même chose que Fig. 3.5, dans le cas d’une pose à bas flux (ici une pose « continuum dôme »
voie B de 1 s de temps d’exposition). Notez l’amplitude très faible du fond diffus, toujours inférieure à
0,5 ADU. La non-linéarité de l’amplificateur droit est également visible (axe milieu droit).
Ces deux composantes combinées décrivent totalement la répartition du signal sur le détecteur à partir
de la distribution du flux dans l’espace des observables longueur d’onde/position sur le ciel. Inversement,
elles permettent la reconstruction du cube des données 3D à partir de la pose ccd 2D par une sommation
appropriée de tous les pixels contribuant significativement à chaque voxel (x,y,λ) (Sect. 3.2.2), en tenant
compte des effets de recouvrement (cross talk) entre spectres voisins (Sect. 3.2.2.1).
L’identification et la répartition des spaxels dans le plan du ccd et dans le plan du ciel sont données
en Fig. 3.7. L’échelle spatiale dans le plan du ciel est fixée à 0,′′43, et la légère rotation du champ par
rapport aux coordonnées équatoriales est négligée. Les éléments astrométriques plus précis des voies
spectroscopiques sont présentés Sect. 4.3.4. Notez que la voie B ne compte que 221 spaxels sur 225,
puisque 4 spaxels (#1, #2, #15 et #16) en bord de champ sont trop assombris (vignettage) pour être
exploitables.
3.2.1.1 Modèle optique
Le modèle optique de l’instrument est construit à partir d’une simulation simplifiée type « lancer de
rayons » de ses différents composants optiques (voir Fig. 2.2). Il intègre une cinquantaine de coefficients
techniques supposés connus et fixés, décrivant le télescope, les détecteurs, les différents composants
optiques dont le mla, le disperseur, les verres utilisés, etc. Il dépend également de 16 variables libres pour
chaque voie B et R 3 :
– le collimateur est décrit par sa longueur focale f coll, un coefficient de distorsion ecoll et trois
coefficients de distorsion chromatique latérale acoll1,2,3 ;
– le grisme — élément disperseur combinant un prisme à un réseau de diffraction — est défini par
son angle A et son orientation donnée par les trois angles d’Euler α ;
– la chambre (camera) est également décrite par sa longueur focale f cam, un coefficient de distorsion
ecam et trois coefficients de distorsion chromatique latérale acam1,2,3 ;
– l’axe optique est repéré par sa position i0,j0 dans le plan du détecteur.
Pour améliorer la précision du modèle, nous avons ajouté un ajustement local des positions prédites par
ce modèle global : pour chaque spaxel, un décalage chromatique sub-pixel — modélisé par un polynôme
du 3e ordre en longueur d’onde — est ajouté.
3. Les deux voies spectroscopiques B et R de snifs constituent en pratique deux spectrographes totalement distincts,
traités de façon complètement indépendante l’un de l’autre tout au long de la réduction des données.
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Figure 3.7 – Identification des spaxels
pour les voies B (à g.) et R (à dr.) dans
le plan du ccd (en h.) et dans le plan du
ciel (en b.). Notez les rotations/inversions
de champ entre les deux plans.
Les 16 paramètres globaux et les 225× 4 coefficients des polynômes d’ajustement local sont ajustés
sur les spectres du 1er ordre des poses d’étalonnage « arc » et « continuum » 4 de référence, en partant
d’estimations initiales fournies par un logiciel de simulation optique à partir des données constructeur.
Finalement, ce modèle optique a une précision de l’ordre de 0,1 px rms dans le domaine spatial et un pixel
(c.-à-d. 2–3 Å) dans la direction spectrale (p.ex. Fig. 3.8). La relativement faible précision chromatique
du modèle n’est pas dommageable, puisque les spectres feront par la suite l’objet d’un étalonnage en
longueur d’onde dédié (Sect. 3.3.1).
Le modèle a la capacité de prédire la position des autres ordres du réseau de dispersion, en particulier
l’ordre 0 non dispersé et l’ordre 2 (resp. en haut et en bas des Fig. 2.5 et 2.6), mais il n’est pas ajusté
avec précision, sachant que le réseau échelette a été optimisé — par le choix de l’angle de taille (blaze
angle) — pour concentrer le flux vers le 1er ordre. La prédiction des positions des spectres d’ordre 0 et 2
n’est donc qu’indicative (Fig. 3.8).
Compte-tenu de la stabilité des paramètres optiques de l’instrument, seule la position de l’axe optique
dans le plan du détecteur peut évoluer significativement au fil du temps au gré des flexions et des
éventuelles interventions de maintenance sur les détecteurs. Cette position est donc réévaluée à chaque
extraction à partir d’un réalignement entre la pose « arc » de référence utilisée dans la construction du
masque et celle acquise pour la pose en traitement.
3.2.1.2 Profil spectral transverse
Le modèle optique décrit précédemment permet de prédire la position des spectres sur le détecteur
dans l’approximation de l’optique géométrique. En l’état, il ne permet pas de prédire la répartition du
flux autour de la position prédite. Le profil spectral transverse — dit de « cross-dispersion » — est une
composante supplémentaire du modèle devant permettre de décrire la distribution du signal dans la
direction perpendiculaire à la dispersion (c.-à-d. horizontale dans le cas des poses snifs). Notons que
nous ne cherchons pas ici à modéliser la distribution dans le sens de la dispersion, représentative de la
psf spectrale.
4. Contrairement aux instruments oasis et sauron, snifs ne permet pas d’acquérir des poses « micro-pupilles » prises en
l’absence de disperseur (p.ex. Copin, 2000), puisque le grisme joue un rôle actif dans la qualité optique de l’instrument. Ces
poses étaient usuellement utilisées pour la localisation des spectres et la paramétrisation de la composante achromatique des
distorsions géométriques. Leur absence ajoute un niveau de complexité supplémentaire dans la construction du modèle
optique.
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Figure 3.8 – À g. : Superposition d’une partie d’une pose « continuum » (fond coloré, représentation
logarithmique du flux) et de sa modélisation optique (symboles), donnant la position des spectres à
différentes longueurs d’onde. La figure est centrée sur le spaxel #29 de la voie B, présentant une forte
distorsion optique (notez cependant les échelles différentes). Les prédictions pour les ordres 0 (ici en
h. à dr.) et 2 (en b. à g.) ne sont pas optimisées. À dr. : profils transverses observés (trait plein) et
modélisé (trait tireté) à différents niveaux du spectre #29 et de ses deux plus proches voisins. La zone
grisée correspond à la zone d’extraction.
Le profil spectral transverse est construit à partir de trois composantes distinctes :
1. une composante fixe décrivant la micro-pupille géométrique — c.-à-d. l’image de la pupille du
télescope par le mla dans le plan du détecteur, approximée par une somme de trois gaussiennes
décentrées dont les paramètres découlent des caractéristiques optiques du télescope et de l’étage
spatial de l’ifs (agrandisseur + mla) ;
2. une composante fixe décrivant la psf spectrale transverse minimale, décrite par la somme de deux
gaussiennes centrées dont les paramètres ont été ajustés empiriquement lors de la construction du
masque d’extraction ;
3. une composante décrivant la variabilité de la psf spectrale transverse au delà de la valeur minimale
en fonction du spaxel et de la longueur d’onde, décrite par une unique gaussienne dont la dispersion
a été là aussi déterminée sur une pose « continuum » de référence. Pour chaque spaxel, l’évolution
chromatique est décrite par un polynôme du 3e ordre. La dispersion est en outre ajustée globalement
sur chaque pose pour tenir compte de la focalisation effective du spectrographe.
La convolution de ces trois composantes constitue le profil P(k,λ) recherché. En conjonction avec le
modèle optique M(k,λ) décrit précédemment, il permet une modélisation complète de la répartition du
flux sur le détecteur pour tous les spaxels k à toutes les longueurs d’onde λ (Fig. 3.8).
3.2.2 Extraction des spectres
Disposant maintenant d’un masque d’extraction M(k,λ)+P(k,λ), c.-à-d. d’un modèle complet décrivant
la répartition du signal sur le détecteur en fonction d’un flux incident sur le spaxel k à la longueur d’onde
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λ, il s’agit de remonter au flux incident f(k,λ), en (pseudo) adu 5 à partir de l’illumination observée des
pixels I(i,j).
Compte tenu de la faible inclinaison des spectres par rapport aux colonnes du ccd (axe vertical),
toujours inférieure à 1° (p.ex. Fig. 3.8), il n’est pas nécessaire d’en tenir compte, et l’extraction des
spectres peut se faire en considérant les lignes (horizontales) du détecteur de façon indépendante les unes
des autres : le problème devient unidimensionnel.
Nous avons finalement affaire à un problème classique d’ajustement : déterminer à partir du profil
observé y = {yi} (et de ses propriétés statistiques) la norme α à appliquer à un profil modélisé Pˆ = {Pˆi}
correctement normalisé, selon un critère d’optimalité qui reste à définir. Ce genre de problème d’extraction
de flux est évidemment récurrent dans le domaine de l’analyse des données (p.ex. photométrie de source
ponctuelle), y compris dans l’analyse des données spectroscopiques (domaine d’étude initié par les travaux
de Horne, 1986; Robertson, 1986).
J’en présente quelques résultats importants en gardant à l’esprit qu’un traitement statistique rigoureux
est essentiel à l’utilisation optimale des données à bas flux, p.ex. en provenance du spectromètre sans
fente nisp d’Euclid (Laureijs et coll., 2011; Grupp et coll., 2012; Zoubian, 2012).
3.2.2.1 Pollution inter-spectre
Avant d’extraire le signal d’un spectre, il faut d’abord tenir compte de la pollution inter-spectre
(cross-talk) lié au recouvrement partiel des spectres voisins. Dans la conception de snifs, ce recouvrement
a été minimisé : dans la direction de cross-dispersion, les spectres recouvrent 2 à 3 px (fwhm), tandis qu’ils
sont séparés de 8 à 10 px 6. Les effets de pollutions peuvent alors sembler faibles, mais ils compromettent
la qualité photométrique des mesures dans le cas de gradients spectraux — p.ex. raies en émission dans
le spectre du ciel nocturne — ou spatiaux — observation d’une source ponctuelle. Du fait du décalage
en longueur d’onde des spectres voisins sur le ccd, une correction incomplète donne lieu à des erreurs
systématiques difficiles à tracer (p.ex. l’existence de raies « fantômes » dans les poses « arc », Fig. 3.14 et
Fig. 3.15).
Le masque d’extraction permet d’estimer la contribution de chacun des spaxels à l’illumination d’un
pixel (p.ex. Fig. 3.8). En pratique, la procédure de dépollution se limite aux deux spectres du 1er ordre les
plus proches, de part et d’autre du spectre en cours d’extraction. Les pollutions par l’ordre 0 et l’ordre 2
ne sont pas prises en compte, mais il faut noter (voir p.ex. Fig. 2.5 et 2.6) que :
– elles ne concernent à chaque fois qu’un nombre réduit de spaxels situés sur les bords du mla ;
– la pollution par les ordres 0 s’étend sur un domaine spectral restreint, quelques pixels spectraux ;
– l’intensité des ordres 2 est significativement réduite par le choix de l’angle de taille du réseau
échelette.
Enfin, compte-tenu du profil énergétique des spectres (Fig. 3.9) et de la séparation des spectres sur le
ccd, il a été décidé de réaliser l’estimation du flux sur une fenêtre d’extraction de cinq pixels — ±2,5 px
de part et d’autre de la position présumée du spectre, ce qui permet d’inclure plus de 90 % du flux
incident tout en minimisant les effets de pollution par les spectres voisins, <∼ 0,1 % dans le cas d’une
source spatialement et spectralement uniforme.
3.2.2.2 Sommation optimale
La méthode d’extraction de flux décrite par Copin (2000); Bacon et coll. (2001) utilise une « sommation
optimale » (Horne, 1986; Robertson, 1986), réalisant une somme pondérée des pixels dans la fenêtre
d’extraction et destinée dans le principe à maximiser le s/b du spectre extrait.
Considérons donc un profil observé {yi} — dépollué de la contribution des spectres voisins — modélisé
par un profil {Pi} d’intensité approximative 7. Pour une variance associée à un bruit de photons (loi
de Poisson) et une contribution normale constante σ2RoN (bruit de lecture), la variance approchée est
5. La conversion de ce signal numérique en unités physiques — p.ex. erg s−1 cm−2 Å−1 — sera l’objet de l’étalonnage en
flux, Chap. 5.3.
6. Dans le cas de sauron, cette séparation est de moins de 5 px, ce qui permet de tasser plus de spectres sur le détecteur,
au prix d’une précision photométrique moindre.
7. Dans notre cas, la prénormalisation du profil P se fait par un ajustement du χ2 réalisé lors de la procédure de
dépollution. Ce χ2 utilise la variance observée (choix de Neyman, p.ex. Humphrey et coll., 2009).
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Figure 3.9 – Profil d’énergie encerclée dans la direction transverse (cross-dispersion) des spectres des
voies B (à g.) et R (à dr.), estimé à partir du profil modélisé P(λ). Une fenêtre d’extraction de 5 px
d’ouverture contient 96 % du flux en B, et de 91 à 95 % selon la longueur d’onde en R.
σ2i = Pi + σ2RoN, et la sommation optimale s’écrit :
S ,
∑
i
yi
Pi
σ2i
×
∑
j Pj∑
j P2j/σ2j
=
∑
i wiyi∑
i wiPˆ i
(3.1)
avec une pondération définie par wi , Pˆi/σ2i où Pˆi = Pi/
∑
P représente le modèle normalisé (
∑
Pˆ = 1).
Or, ajustons l’amplitude α du modèle normalisé Pˆi sur les observables yi en minimisant le χ2P suivant :
χ2P =
∑
i
(αPˆi − yi)2
σ2i
(3.2)
avec le même σ2i = Pi + σ2RoN. La minimisation du χ2P vis-à-vis de α donne alors :
αχ2
P
=
∑
i yiPˆi/σ2i∑
i Pˆ2i /σ2i
= S. (3.3)
La sommation dite « optimale » correspond donc formellement à la minimisation d’un χ2, qui n’est
valide — au sens du maximum de vraisemblance — que dans le cas d’un bruit purement normal 8, c.-à-d.
dans la limite des hauts flux où la loi de Poisson s’approxime par une loi gaussienne. En outre, χ2P utilise
une expression approchée σ2i = Pi+σ2RoN de la variance prédite (choix de Pearson, p.ex. Humphrey et coll.,
2009), et correspond à une estimation potentiellement biaisée du flux. L’estimation non biaisée avec une
pondération en αPˆi + σ2RoN ne peut pas être inversée en α, mais peut être résolue numériquement.
Que se passe-t-il alors dans le cas où le bruit n’est pas gaussien, p.ex. purement poissonien (dans la
limite des faibles flux avec σRoN ≡ 0) ou plus probablement « mixte » (gaussien + poissonien) ? Pour
étudier la question, nous repartons de l’estimateur du maximum de vraisemblance.
3.2.2.3 Estimateur du maximum de vraisemblance
Nous cherchons donc à estimer, au sens du maximum de vraisemblance, la norme α à partir d’un
profil observé y = {yi} et d’un modèle normalisé Pˆ = {Pˆi} — supposé connu a priori — dans le régime
de bruit mixte à deux composantes : un bruit de photons — caractérisé par une distribution P(µ = αPˆi)
— et un bruit de lecture σRoN – décrit par une distribution gaussienne NRoN = N (µ = 0, σ2 = σ2RoN).
8. De fait, Robertson (1986) présente la méthode comme dérivant de la moyenne optimale pondérée par l’inverse de la
variance, c.-à-d. de l’estimateur du maximum de vraisemblance de la moyenne de variables aléatoires gaussiennes.
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La probabilité P (yi|α) d’observer le signal yi dans le pixel i pour une norme α donnée est :
P (yi|α) =
∞∑
k=0
P(k;αPˆi)×NRoN(yi − k) (3.4a)
=
∞∑
k=0
(αPˆi)ke−αPˆi
k! ×
1
σRoN
√
2pi
exp
(
− (yi − k)
2
2σ2RoN
)
(3.4b)
= e−(α−1)PˆiQ∞i (α) (3.4c)
où la série entière Q∞i (α) =
∑∞
k=0 qi,kα
k est définie par ses coefficients :
qi,k =
Pˆki e−Pˆi
k! ×
1
σRoN
√
2pi
exp
(
− (yi − k)
2
2σ2RoN
)
= P(k; µ = Pˆi)×N (yi; µ = k, σ2 = σ2RoN). (3.5)
Dans ces équations, k est le nombre de photons frappant réellement le pixel i, et yi − k est le RoN
nécessaire pour obtenir une valeur effectivement observée de yi.
Notons que la probabilité P (yi|α) est correctement normalisée, et possède effectivement un maximum
non trivial en α. Compte tenu des rapides décroissances des distributions P et de NRoN, la série entière
peut être tronquée à un nombre fini N de termes, QNi .
Pour des mesures indépendantes et également distribuées, la probabilité P (y|α) d’obtenir le profil
observé {yi} pour une norme α donnée est :
P (y|α) =
∏
i
P (yi|α) (3.6)
C’est la définition de la vraisemblance de α compte tenu des observations y :
L(α|y) , P (y|α) (3.7a)
lnL(α|y) =
∑
i
lnP (yi|α) (3.7b)
= −(α− 1)
∑
i
Pˆi +
∑
i
lnQ∞i (α). (3.7c)
L’estimateur αL du maximum de vraisemblance est la valeur de α maximisant la vraisemblance L(α|y),
ou de manière équivalente lnL :
αL , arg max lnL(α|y). (3.8)
Rappelons que αL correspond à l’estimation bayésienne la plus probable sous l’hypothèse d’une distribution
uniforme de l’a priori (prior) sur α.
La résolution de l’Éq. (3.8) n’est pas triviale dans le cas général. Une procédure itérative basée sur
l’algorithme espérance-maximisation (expectation-maximisation) est discutée par Benvenuto et coll. (2008)
et références.
3.2.2.4 Estimateur du minimum de χ2
Dans le régime à haut flux yi  1 — Cash (1979) évoque une valeur limite de 10 à 20, la distribution
de Poisson P(µ = αPˆi) est bien approchée par une distribution gaussienne :
P(µ = αPˆi) ∼= NP(µ = αPˆi, σ2 = αPˆi) (3.9)
La probabilité P (yi|α) s’écrit alors :
P (yi|α) '
∫ ∞
−∞
NP(y)×NRoN(yi − y)dy = (NP ⊗NRoN)(yi) (3.10)
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La convolution de deux distributions gaussiennes NP ⊗NRoN est à nouveau une distribution gaussienne
N (µ = αPˆi, σ2 = αPˆi + σ2RoN). Finalement :
lnL(α|y) ∝ −12
∑
i
(yi − αPˆi)2
αPˆi + σ2RoN
= −12 χ
2(α|y) (3.11)
avec χ2(α|y) ,
∑
i
(yi − αPˆi)2
αPˆi + σ2RoN
(3.12)
L’estimateur du minimum de χ2 est donc la valeur de α maximisant L(α|y) dans ce cas particulier des
hauts flux :
αχ2 , arg minχ2(α|y). (3.13)
Encore une fois, l’Éq. (3.13) ne s’inverse pas analytiquement en αχ2 dans le cas général, mais une résolution
numérique est possible. Considérons maintenant différentes versions approchées de cet estimateur.
Notons auparavant que les données de spectrographie sans fente nisp/Euclid seront limitées par le
bruit de photons du fond de ciel : σRoN ' 6 e− et yi > 100 e− (Zoubian, 2012). Elles pourront donc être
traitées dans le cadre de l’approximation du χ2.
Choix de Pearson. Si les dénominateurs de l’Éq. (3.12) sont supposés ne pas dépendre explicitement
de α :
σ2i = αPˆi + σ2RoN ' α¯Pˆi + σ2RoN, (3.14)
où α¯ est une pré-estimation de α, le χ2 résultant correspond au choix dit « de Pearson », et l’Éq. (3.13)
s’inverse en Éq. (3.3). Notons que la méthode des moindres carrés correspond de fait à choisir α¯ = 0.
Comme nous l’avons montré (Sect. 3.2.2.2), nous retrouvons ici la sommation optimale de Robertson
(1986) et Horne (1986), une estimation de α obtenue dans le régime des hauts flux et potentiellement
biaisée.
Choix de Neyman. Le dénominateur de l’Éq. (3.12) peut être approché directement à partir des
observations :
σ2i = αPˆi + σ2RoN ' max(yi,0) + σ2RoN. (3.15)
Il s’agit du choix dit « de Neyman ». L’Éq. (3.13) s’inverse encore en Éq. (3.3), mais avec une estimation
du bruit σi différente.
3.2.2.5 Bruit de Poisson pur
Ce cas classique concerne les expériences « à comptage », omniprésentes dans le domaine de la physique
des particules ou dans le domaine des observations X et γ. Il ne concerne pas directement les poses
de spectroscopie snifs, puisque les ccd sont caractérisés par un RoN significatif de σRoN ' 2 e−/h
(Table 2.2). Il pourrait toutefois devenir pertinent avec le développement de détecteurs à faible RoN (p.ex.
Fernández Moroni et coll., 2012).
La méthode des rapports de vraisemblance permet de déterminer la statistique appropriée dans le cas
d’un signal purement poissonien, la statistique de Cash (Cash, 1979; Baker & Cousins, 1984; Nousek &
Shue, 1989) :
C = 2
∑
i
[
αPˆi − yi + yi log yi
αPˆi
]
(3.16)
dont l’emploi est similaire à celui d’un χ2. On peut également citer la statistique introduite par Mighell
(1999), aux propriétés très similaires :
χ2ν =
∑
i
(yi + min(yi,1)− αPˆi)2
yi + 1
(3.17)
Cependant, sans doute par la force de l’habitude, les ajustements dans ce régime sont encore souvent
réalisés sur la base de la minimisation d’un χ2 « ajusté » pour tenir compte de la statistique non gaussienne
(p.ex. Hauschild & Jentschel, 2001). Il est pourtant bien établi que cette approche est systématiquement
entachée de biais, quel que soit le choix particulier de la variance (p.ex. Mighell, 1999; Humphrey et coll.,
2009).
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Figure 3.10 – Simulation Monte-Carlo
des méthodes d’extraction pour les hauts
flux (αT = 100  RoN2 = 9). En
h. à g. : distribution de l’intensité des
pixels simulés (en jaune) et profil moyen
(courbe noire) ; en h. à dr. : visualisation
type « ccd » de quelques profils simu-
lés ; en b. : distribution des α? pour les
différentes méthodes d’extraction simu-
lées : χ2 de Neyman (bleu), χ2 de Pearson
(rouge), moindres carrés (vert) et som-
mation optimale « à la extract_spec »
(orange).
3.2.2.6 Simulations Monte-Carlo
Comme Humphrey et coll. (2009), j’ai cherché à estimer le biais introduit par l’utilisation d’une
procédure de minimisation du χ2 dans le cas où le signal n’est pas purement normal. La procédure de
test est la suivante :
1. choisir une norme αT , que l’on va chercher à retrouver ;
2. générer une réalisation aléatoire du profil αT Pˆ, avec les caractéristiques suivantes :
– profil normalisé : Pˆ = N (µ = 0, σ = 1), s’étendant sur 5 px (i = −2 . . .+ 2),
– bruit de photons : µi = αT Pˆi,
– bruit de lecture : σRoN = 3 e− ;
3. estimer la norme α? = argminχ2(α), en minimisant une version particulière du χ2 ;
4. réitérer à partir de l’étape 2.
Les définitions du χ2 que nous avons choisies de tester correspondent à différentes estimations possibles
du terme de bruit σi (Humphrey et coll., 2009, et références incluses, Arnaud et coll., 2011, Chap. 7) :
Choix de Neyman : σ2i = σ2RoN + max(yi,0) (Éq. (3.15)) ;
Choix de Pearson : σ2i = σ2RoN + αPˆi, avec résolution numérique en α (Éq. (3.13)) ;
Moindres carrés : σ2i = σ2RoN (Éq. (3.14) avec α¯ ≡ 0) ;
extract_spec : utilise une approche type « sommation optimale » (Éq. (3.14)) avec α¯ préestimé en
utilisant un χ2 de Neyman : σ2i = σ2RoN + α?N Pˆi
La distribution des normes estimées α? pour différentes valeurs de la norme d’entrée αT et pour les
différentes méthodes d’extraction testées est visualisée sur les Fig. 3.10 et 3.11, et les performances sont
résumées sur la Fig. 3.12.
Notons que, dans le cas des observations snifs, αT = 10− 100 est représentatif du signal incident sur
le détecteur pour les étoiles de référence en flux et pour les SNe les plus brillantes, tandis que αT = 1− 10
est caractéristique du flux des SNe les moins brillantes (lointaines ou phases précoces ou tardives). Le
régime αT < 1 n’est abordé que lors de tests spécifiques à très bas flux (p.ex. Sect. 3.2.3).
Les conclusions de cette étude sont les suivantes :
– Comme attendu (Humphrey et coll., 2009), la minimisation d’un χ2 de Neyman (courbe bleue de la
Fig. 3.12) conduit à une estimation significativement biaisée du flux, même dans la limite des hauts
flux ;
– L’utilisation d’un χ2 de Pearson (courbe rouge), même dans le cas d’une résolution numérique de
l’Éq. (3.13), est également biaisée, dans une moindre mesure ;
– La méthode initialement mise en œuvre dans le programme d’extraction des cubes — une sommation
optimale basée sur une préestimation de type Neyman (courbe orange) — s’avère robuste et ne
montre pas de biais significatif quel que soit le niveau du signal incident ;
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Figure 3.11 – Même chose que Fig. 3.10, pour les niveaux de flux intermédiaires (αT = 10 ' RoN2, à g.)
et bas (αT = 1 RoN2, à dr.), pour lequel le signal est pratiquement invisible sur le détecteur.
Figure 3.12 – Simulation Monte-Carlo
des méthodes d’extraction.
– Cependant, cette méthode ne fait pas mieux, en terme de biais d’extraction, que la simple méthode
des moindres carrés (courbe verte). Finalement, cette méthode fournit un estimateur du flux dont
on sait qu’il n’est pas de variance minimale (sous-optimal), mais qui, chose plus importante dans
notre cas, s’avère ne pas présenter de biais d’extraction (robuste).
3.2.3 Améliorations récentes
Après les développements majeurs de la période 2004–2008, présentés ci-dessus, le programme d’ex-
traction des cubes (extract_spec) a été régulièrement amélioré, essentiellement pour en augmenter la
robustesse dans le cas de poses à très bas s/b ou pour la gestion des pixels défectueux du ccd.
Puisque l’étape d’extraction du cube est une étape absolument critique dans la qualité spectro-
photométrique finale de l’instrument, un collaborateur (J. Guy, lpnhe) a entrepris en 2011 d’auditer
le code d’extraction. Il en a résulté la mise en place d’un certain nombre d’améliorations techniques
(extract_spec2) :
1. La position et la largeur prédites des spectres sur le détecteur sont réajustées pour chaque pose
extraite à partir d’une étude de la répartition des spectres à relativement haut s/b de la pose « arc »
associée. Cette procédure assure que le masque d’extraction est optimisé à chaque longueur d’onde
de chaque spectre de chaque pose ;
2. La procédure de correction de pollution inter-spectrale et d’extraction du signal est maintenant
itérative ;
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Figure 3.13 – Comparaison des biais
d’extraction entre extract_spec (?) et
extract_spec2 (•) sur les observations
de l’étoile de référence WD1431+257.
Dans chacune des bandes photométriques
synthétisées (UBVRI de h. en b.), les
poses avec le plus long temps d’exposi-
tion — et donc les moins susceptibles
d’être biaisées par les effets de faible flux
— sont prises comme référence pour la
magnitude.
3. Compte tenu des biais introduits par les méthodes de sommation optimale, en particulier dans le
cas des très bas flux, il a été jugé préférable d’utiliser une simple minimisation par moindres carrés
pour l’estimation du flux. Il s’agit ici d’échanger une augmentation marginale du bruit des spectres
extraits par une réduction des biais d’extraction liés à la non-gaussianité du bruit à faible flux, ce
qui est critique dans la procédure d’étalonnage en flux.
En pratique, seul le point 3 s’avère faire une différence significative, essentiellement, comme on devait s’y
attendre, dans le cas des poses à très bas flux.
Nous avons testé la différence entre la méthode d’extraction « extract_spec » — χ2 de Neyman
+ sommation optimale, Sect. 3.2.2.6 — et la méthode des moindres carrés finalement mise en œuvre
dans extract_spec2 dans le cas d’observations de test à très bas flux de l’étoile de référence en flux
WD1431+257 (V = 17,0, Fig. 3.13). Un temps de pose de 600 s correspond à une illumination « faible » des
détecteurs spectrographiques, avec une norme des profils spectraux transverses dans le régime α = 1− 10,
conforme aux flux observés sur les poses de SNe faibles. En réduisant le temps de pose sur cette étoile,
nous pouvons simuler un flux très faible, correspondant au régime α = 0,1− 1 pour un temps de pose de
60 s. Même dans les extractions aux très bas flux, le biais ne dépasse que rarement 0,04 mag dans le sens
d’une sous-estimation du flux.
3.3 Étalonnage des cubes
L’étalonnage spectroscopique doit permettre de caractériser et de corriger les signatures instrumentales
introduites par le spectrographe, et de fournir des données telles qu’elles auraient été observées à l’entrée
du télescope. Hormis le fait que le traitement se fait sur des cubes (x,y,λ), il est assez similaire dans le
principe à celui appliqué en spectrographie « classique », et comprend les étapes suivantes :
1. étalonnage en longueur d’onde (Sect. 3.3.1) ;
2. application d’un champ plat spectro-spatial (Sect. 3.3.2), avec dans le cas de snifs une correction
supplémentaire pour la variabilité de la transmission de la lame dichroïque (Sect. 3.3.2.2) ;
3. détection et soustraction des impacts de rayons cosmiques (Sect. 3.3.3).
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Figure 3.14 – Spectre de la lampe à arc utilisé pour l’étalonnage en longueur d’onde de la voie B. En h. :
les 225 spectres, après étalonnage en longueur d’onde ; en b. : spectre moyen (noter l’échelle logarithmique
en flux). Les raies rouges sont utilisées dans la procédure d’étalonnage, tandis que les raies bleues sont
ignorées (p.ex. intensité trop faible, ou confusion avec une raie voisine). Les zones vertes correspondent à
des raies « fantômes » dues à une correction incomplète des effets de pollution inter-spectre.
3.3.1 Étalonnage en longueur d’onde
Comme je l’ai mentionné, les spectres extraits par la procédure décrite précédemment (Sect. 3.2) sont
pré-étalonnés en longueur d’onde, à la précision relativement faible — de l’ordre de quelques Å — du
modèle chromatique M(k,λ). La comparaison avec des spectres de référence pour lesquels la longueur
d’onde des raies en émission est connue a priori va permettre d’en affiner la précision. Pour ce faire,
l’acquisition de chaque cube est directement associée 9 à celle d’un cube d’étalonnage en longueur d’onde
obtenu par observation de lampes à arc Hg/Cd/Ar (Fig. 3.14 et 3.15).
3.3.1.1 Méthode
La procédure d’étalonnage en longueur d’onde se décompose en deux étapes :
1. calcul, à partir de l’étude des spectres du cube d’étalonnage, de la solution en longueur d’onde,
c.-à-d. de la transformation λi → λf , où λi (resp. λf ) est la longueur d’onde initiale (resp. finale) ;
2. rééchantillonnage λi → λf des spectres des cubes à étalonner.
La solution en longueur d’onde S(λ) = λf − λi est calculée pour chaque spectre du cube « arc » en
comparant les positions observées λi des raies — par un ajustement des raies en émission présentes dans
le spectre — aux longueurs d’onde de référence λf issues de la NIST Atomic Spectra Database (version
3, Kramida et coll., 2005) dans un air normalisé (P = 1013,25 mbar et T = 15 °C). Seule une sélection
de raies bien identifiées et peu affectées par des effets de pollution inter-spectre — 15 dans la voie B et
30 dans la voie R (Fig. 3.14 et 3.15), est utilisée lors de l’ajustement. La solution S(λ) est enfin modélisée
par un polynôme S(λ) du 3e degré avec coupure à 2σ.
La solution ajustée, issue de l’analyse de chacun des spectres des cubes « arc », est ensuite utilisée
pour le rééchantillonnage linéaire (avec conservation du flux) des spectres à étalonner.
3.3.1.2 Précision
La comparaison entre les longueurs d’onde de référence et effectivement observées après étalonnage
permet d’estimer pour chaque observation la précision en longueur d’onde, c.-à-d. l’erreur δλ , RMS(S(λ)−
9. L’observation des cubes d’étalonnage se fait immédiatement avant ou après l’acquisition des cubes à étalonner, dans la
même position du télescope et de l’instrument, pour éviter les effets de flexion.
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Figure 3.15 – Même chose que la Fig. 3.14 pour la voie R. Noter le nombre plus élevé de raies de
référence utilisées dans l’étalonnage en longueur d’onde de la voie R par rapport à la voie B, justifiant la
meilleure qualité de l’étalonnage.
Figure 3.16 – Évolution temporelle de l’erreur d’étalonnage en longueur d’onde (valeur moyenne et écart
type, en px), pour les voies B (à g.) et R (à dr.). Les quelques points hors de la distribution principale
correspondent soit à des mesures préliminaires effectuées en 2004 (alors que l’instrument n’était pas
encore optimisé), soit à des mesures associées à des lampes à arc en fin de vie.
S(λ)) moyennée sur les raies utiles et/ou sur les spaxels. L’évolution temporelle de cette précision est
illustrée Fig. 3.16. Finalement, la précision moyenne 10 de l’étalonnage en longueur d’onde de l’instrument
snifs est de δλB = 0,066± 0,008 px dans la voie B, et δλR = 0,047± 0,001 px dans la voie R (Table 3.1),
significativement meilleure que l’objectif initial de 1/10e px. La meilleure précision de l’étalonnage en R
est due à la plus dense couverture du domaine spectral en raies de référence (voir Fig. 3.14 et 3.15).
3.3.1.3 Résolution spectrale
L’ajustement des raies de référence des spectres « arc » permet non seulement d’établir la solution en
longueur d’onde S(λ), mais également de déterminer la résolution spectrale de l’instrument. La Fig. 3.17
donne un exemple de distribution chromatique de la résolution spectrale pour une pose « arc » : seule la
voie R montre une chromaticité marquée. Concernant la variabilité spatiale (Fig. 3.18), la voie B affiche
10. Moyennes chromatique sur l’ensemble des raies de référence, spatiale sur l’ensemble des spaxels, et temporelle sur
l’ensemble des observations.
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Table 3.1 – Caractéristiques spectrales des cubes snifs (médiane ± nmad).
Voie B Voie R
Étalonnage en longueur d’onde
Raies de référence 15 30
Erreur moyenne δλ [px] 0,066± 0,008 0,047± 0,001
Dispersion σδλ [px] 0,042± 0,005 0,024± 0,001
Résolution σ [Å] 2,222± 0,028 3,075± 0,012
Coefficient de corrélation spectrale
〈ρi,i+1〉λ 0,410
〈ρi,i+2〉λ 0,045
Figure 3.17 – Exemple de distributions en longueur d’onde de la résolution spectrale (σ en Å, moyenne
spatiale), pour les voies B (à g.) et R (à dr.). En h. : distributions de la résolution pour chacune des raies
d’étalonnage (traits fins), pour l’ensemble des raies (trait épais) et approximation gaussienne (pointillés) ;
en b. : valeur moyenne et écart type des distributions chromatiques. Pour ces poses, σB = 2,27± 0,32 Å
(moyenne ± écart type) et σR = 3,06± 0,25 Å.
une dégradation radiale assez nette de la qualité optique, tandis que la voie R est marquée par un léger
défaut d’alignement des masques de gravure du détecteur.
L’évolution temporelle de la résolution spectrale (Fig. 3.19) met en évidence l’impact des dernières
procédures d’alignement optique début 2005, ainsi que la grande sensibilité de la résolution de la voie B
vis-à-vis de la procédure de focalisation du spectrographe. En moyenne — chromatique, spatiale et
temporelle — la résolution des spectrographes snifs est de σB = 2,222± 0,028 Å et σR = 3,075± 0,012 Å
(Table 3.1), soit 2,20 px fwhm en B et 2,47 px en R.
3.3.1.4 Corrélation spectrale
Les procédures d’extraction de spectres (Sect. 3.2) et d’étalonnage en longueur d’onde font intervenir
une double interpolation spectrale pour échantillonner le signal linéairement en longueur d’onde. Ce
rééchantillonnage, que nous avons choisi linéaire à flux constant, introduit à chaque fois une corrélation
restreinte aux pixels voisins, d’abord ρi,i+1 puis ρi,i+2 (la corrélation ρi,i+(k≥3) reste donc strictement
nulle).
Si les pixels sont corrélés, il n’est théoriquement plus exact de se contenter de la propagation de la
simple variance associée au signal, mais il devient nécessaire de propager l’ensemble de la matrice de
covariance. Cependant, comme ρi,i+k ≡ 0 pour k ≥ 3, cette matrice est une matrice à bande étroite,
dont la trace σ2i , c.-à-d. la variance, constitue de fait la structure principale. En pratique, nous avons
donc choisi d’ignorer les éléments non diagonaux de cette matrice, et de se contenter effectivement de la
propagation de la simple variance linéairement interpolée. Cela conduit à ignorer les termes covariants, et
à surestimer en parallèle la variance.
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Figure 3.18 – Exemple de distribution dans le plan du ccd de la résolution spectrale (σ en Å, moyenne
chromatique), pour les voies B (à g.) et R (à dr.). La taille et la couleur des cercles figurant la position
moyenne des spectres sur le ccd sont représentatives de la résolution. Notez dans la voie B la dégradation
radiale de la qualité optique, tandis que la voie R est essentiellement affectée par un défaut de planéité
entre les masques de gravure du détecteur.
Figure 3.19 – Évolution tem-
porelle de la résolution spec-
trale (σ en Å), pour les voiesB
(en b.) et R (en h.). L’inter-
vention sur l’instrument début
2005, achevant les alignements
optiques, est particulièrement
visible sur la voie R.
Chotard (2011) a estimé ces effets à partir d’une analyse de la corrélation du bruit dans le cadre
d’études sur le lissage optimal des spectres. Il a ainsi déterminé que les coefficients de corrélation ρi,i+1 ne
dépendent globalement que de la voie spectrale (sans dépendance chromatique explicite), avec ρBi,i+1 = 0,33
et ρRi,i+1 = 0,40 (dans l’hypothèse ρi,i+(k≥2) ≡ 0), ce qui entraîne une surestimation de la variance de
∼ 43 %.
J’ai pour ma part estimé les coefficients de corrélation introduits par les procédures de rééchantillonnage
appliquées à un peigne de Dirac. L’étude des profils d’auto-corrélation dans un domaine de longueur
d’onde restreint à quelques pics permet de déterminer les coefficients de corrélation entre pixels pi voisins,
moyennés sur l’ensemble des spaxels (Fig. 3.20) :
ρi,i+k =
〈∑
i pipi+k∑
i p
2
i
〉
spx
(3.18)
Cette méthode permet de retrouver des coefficients assez peu chromatiques (hormis des phénomènes
de battement liés à la proximité des pas d’échantillonnage avant et après réinterpolation) — ce qui est
logique compte tenu de la linéarité de la dispersion chromatique par un réseau — avec 〈ρi,i+1〉B,R = 0,410
et 〈ρi,i+2〉B,R = 0,045 (Table 3.1).
3.3.2 Champ plat spectro-spatial
Dans le cadre de la spectrographie 3D, la procédure de champ plat (flat field) spectro-spatial doit
corriger les fluctuations de transmission internes à l’instrument, spatiales (entre spaxels) et spectrales
(selon la longueur d’onde). Rappelons qu’il n’est pas question ici de la correction des fluctuations d’efficacité
quantiques des pixels des ccd évoquées précédemment (Sect. 3.1.1).
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Figure 3.20 – Coefficients de corrélation
des pixels voisins après un seul (◦ : ρi,i+1)
et deux (• : ρi,i+1 et N : ρi,i+2) rééchan-
tillonnages en longueurs d’onde, estimés
à partir de l’analyse de l’auto-corrélation
d’un peigne de Dirac interpolé.
Figure 3.21 – En h. : spectres « continuum » (spx #113, traits pleins) et l’ajustement qui en est fait
pour produire le spectre de champ plat (pointillés). Les zones les plus affectées par les oscillations de
la transmission de la lame dichroïque sont grisées. Les modulations régulières liées à la présence de
franges sur le ccd R sont clairement visibles au delà de 8000 Å. En b. : erreur relative observée (trait
plein) comparée à l’erreur attendue (bande colorée). Une dispersion du pull de 0,9 indique un léger
sur-ajustement des spectres par les splines.
Dans le cas de snifs, la chromaticité de la transmission instrumentale a plusieurs origines (Fig. 3.21) :
– une composante basse fréquence (>300 Å) liée à la transmission des différents composants optiques
de l’instrument (mla, lentilles, réseau, etc.) ;
– une composante haute fréquence (30–40 Å) caractéristique de la transmission de la lame dichroïque,
essentiellement dans les domaines 3900–4200 et 5000–5300 Å ;
– dans la voie R, une composante haute fréquence (∼ 30 Å) au delà de 8000 Å, liée à la présence
d’interférences en couche mince à la surface du détecteur (Sect. 3.1.1).
3.3.2.1 Méthode
Comme en photométrie, la construction d’un champ plat spectro-spatial passe par l’observation d’une
source uniforme, ou au moins considérée comme telle, dans ses distributions spatiale et spectrale. Pour
snifs, nous utilisons une lampe d’étalonnage interne à spectre continu (Table 2.2) fournissant un spectre
proche de celui d’un corps noir. Le spectre n’est évidemment pas achromatique, mais ne contient pas
de hautes fréquences spectrales et couvre toute la gamme de longueur d’onde des spectrographes B
et R. L’uniformité spatiale est assurée par une sphère intégrante incluse dans le module d’étalonnage et
fournissant une illumination constante au pour cent.
Un cube « continuum » est acquis durant les nuits d’observation. Ses spectres sont spectralement
normalisés — tout en en conservant les fluctuations spatiales —, et ajustés par des splines (Fig. 3.21). Ce
cube de champ plat (flat field) est alors utilisé pour corriger (par une simple division) le cube à traiter.
Notons qu’à ce moment de la réduction, la correction de champ plat est incomplète dans sa composante
spectrale, puisque le spectre continu de référence — le spectre de quasi corps noir de la lampe halogène
— n’est pas constant. La procédure permet juste de s’affranchir de toutes les variations relatives de
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Figure 3.22 – Image reconstruite normalisée d’un cube de ciel crépusculaire — fournissant une illumination
strictement uniforme — après application du champ plat spectro-spatial. Les structures spatiales résiduelles,
avec un rms < 1 %, donne une indication combinée de l’uniformité spatiale de la lampe d’étalonnage
interne et de la précision de la correction.
transmission spatiales et spectrales inter-spaxels. Le spectre de la lampe qui se retrouve « injecté » dans
les spectres sera finalement éliminé lors de la procédure d’étalonnage en flux (Sect. 5).
Comme nous l’avons déjà mentionné (Sect. 3.1.1), la voie R est affectée par un phénomène de franges
pour λ > 8000 Å, clairement visible sur les spectres « continuum » (Fig. 2.6). Dans le cas des poses
de photométrie, la pollution est additive, en répartissant de manière structurée le flux d’une raie en
émission du ciel nocturne interférant dans le substrat du détecteur. Dans le cas des poses snifs, ces
interférences modulent l’efficacité effective des pixels du ccd R sur des périodes de ∼ 10 px, et peuvent
donc être traitées comme une composante multiplicative. Par une optimisation de l’ajustement par spline
des spectres continus (Fig. 3.21), il s’est avéré possible d’inclure la correction des franges directement au
niveau de la procédure de champ plat spectro-spatial sans avoir à recourir à une modélisation plus précise
des interférences (p.ex. Malumuth et coll., 2003).
Une estimation de la qualité de la correction de champ plat dans sa dimension spatiale, par l’analyse
d’un cube de ciel crépusculaire (twilight, d’illumination strictement uniforme) est donnée par la Fig. 3.22.
Notons qu’il serait envisageable d’utiliser directement les poses de ciel crépusculaire pour la composante
spatiale de la correction de champ plat, mais la précision sub-pour cent obtenue à l’aide de la source
d’étalonnage interne s’avère suffisante.
3.3.2.2 Correction de dichroïque
Courant 2005 a été mis en évidence une variabilité de la transmission de la lame dichroïque, le
composant optique permettant de scinder le flux incident entre les deux voies spectrales B et R (voir
Fig. 2.2). Cette variabilité est attribuée au caractère hygroscopique des couches minces utilisées par le
fabricant de cette pièce pour en améliorer la transmission UV. Plutôt que de remplacer la lame incriminée
— opération délicate au cœur de l’instrument —, deux correctifs ont été apportés :
– depuis Sept. 2006, de l’azote sec est souﬄé en permanence sur la lame, afin d’assurer une certaine
stabilité hygrométrique ;
– une correction logicielle ad hoc est appliquée a posteriori par l’étude d’une sous-pose (raster)
« continuum » d’étalonnage acquise en parallèle de la pose science depuis Mai 2006.
La fluctuation de transmission de la lame dichroïque ne dépend que de l’humidité ambiante, et peut
se caractériser indirectement via la position d’une oscillation spécifique autour de 4000 Å (Fig. 3.21). La
« correction de dichroïque », développée par un collaborateur (É. Pécontal, cral), consiste alors en :
1. la construction, pour chaque spaxel, d’une bibliothèque de correction de transmission en fonction
de la position observée de cette oscillation (Fig. 3.23) ;
2. la mesure, sur l’oscillation à 4000 Å du spaxel central #113, des décalages relatifs d’une part du
continuum ayant servi à la construction du champ plat de la nuit, et d’autre part du continuum
associé à la pose à corriger, afin de caractériser les transmissions respectives ;
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Figure 3.23 – Évolution, observée sur
une bibliothèque de spectres « conti-
nuum » (spx #113), de la transmission
de la lame dichroïque (après normalisa-
tion par le spectre moyen), en fonction
du décalage mesuré sur l’oscillation à
4000 Å. Une interpolation par spline à
chaque longueur d’onde permet de pré-
dire la transmission de la lame dichroïque
pour un décalage quelconque. Les zones
les plus affectées sont 3900–4200 Å dans
la voie B, et 5000–5400 Å en R. Figure
de É. Pécontal.
Figure 3.24 – En h. : comparaison (voie B à g. et R à dr.) entre le spectre de référence de l’étoile
standard BD+28°4211 (en bleu) et le spectre observé (en rouge) étalonné sans correction des fluctuations
de transmission de la lame dichroïque. Les panneaux inférieurs zooment sur des domaines spectraux où
les fluctuations de transmission de la lame dichroïque sont particulièrement évidentes. En b. : même chose,
mais en incluant dans la procédure de champ plat la correction de dichroïque. Les effets résiduels sont liés
à une différence de résolution spectrale entre les observations et la table de référence en flux, ainsi qu’à
des erreurs résiduelles d’étalonnage en longueurs d’onde de la table de référence. Figure de É. Pécontal.
3. la création, par double application du modèle de correction de transmission au cube de champ plat
de la nuit, d’un cube de champ plat spécifiquement adapté au cube à traiter.
Il résulte de cette procédure non pas un champ plat spectro-spatial par nuit, mais par pose à étalonner.
Il est important de noter que les spectres « science » ne sont pas directement corrigés. Un exemple
d’application de la procédure de correction de dichroïque est présenté Fig. 3.24.
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Figure 3.25 – Évolution temporelle du taux (par minute) de rayons cosmiques détectés et corrigés dans
les cubes à courte (Texp < 1,2 s) et longue (Texp > 180 s) pose. La différence entre les voies B et R peut
s’expliquer par la différence des substrats des ccd, tandis que la différence entre les poses courtes et
longues s’explique par des effets de biais de détection à différents s/b, nettement plus élevé dans les poses
courtes sur les étoiles standards les plus brillantes.
3.3.3 Suppression des rayons cosmiques
Comme nous l’avons vu (Sect. 3.1.1), la détection et la soustraction des impacts de rayons cosmiques
intervenant durant la pose ne se fait pas, comme il est traditionnel, au niveau du ccd lors de l’étape de
preprocessing. La raison en est triple :
1. la suppression des impacts est facilitée par la comparaison de plusieurs acquisitions successives, ce
qui n’est pas le mode de fonctionnement usuel de snifs ;
2. la détection des impacts par des méthodes de filtrage sur une seule acquisition (p.ex. van Dokkum,
2001; Farage & Pimbblet, 2005) est rendue délicate dans le cas des poses de type tigre avec une
répartition complexe du signal et de forts gradients en flux (voir p.ex.. Fig. 2.6) même si cette
situation est certainement surmontable par un traitement statistique approprié (Husemann et coll.,
2012) ;
3. le cube (x,y,λ) est l’espace de choix pour la détection et la soustraction des impacts de rayons cos-
miques, puisqu’ils apparaissent alors comme des fluctuations excessives non résolues ni spatialement
(entre spaxels adjacents) ni spectralement (entre pixels voisins), contrairement au signal scientifique
résolu par le seeing et la psf spectrale.
Les impacts sont donc finalement détectés et soustraits directement au niveau du cube par un filtrage
spectro-spatial ad hoc. La procédure est relativement efficace, mais présente quelques inconvénients :
– La procédure d’extraction du cube, en combinant plusieurs pixels adjacents du détecteur, a tendance
à « diluer » la signature des impacts des rayons cosmiques. Ainsi, un impact situé à la marge de la
zone d’extraction d’un spectre n’entraînera qu’un excès minime du flux, et aura donc tendance à ne
pas être détecté correctement ;
– Le filtrage est fonction de quelques paramètres critiques qui peuvent dépendre en particulier du s/b.
Ils ont été optimisés pour le domaine d’utilisation usuel, mais peuvent s’avérer sous-optimaux dans
les cas extrêmes, p.ex. dans le cas des poses courtes sur les étoiles standards brillantes (Fig. 3.25),
sans que cela ait un impact significatif sur l’utilisation de ces poses ;
– Il peut arriver dans de rares cas des coïncidences fortuites, où plusieurs impacts tombent à la même
longueur d’onde sur des spaxels adjacents. Par construction, le filtre spectro-spatial ne peut alors
pas les distinguer d’une fluctuation résolue du flux.
La tendance est finalement de laisser quelques impacts non corrigés, mais ils sont généralement assez
peu intenses et suffisamment localisés pour ne pas constituer une véritable nuisance, si ce n’est pour les
études spectrales les plus exigeantes (p.ex. l’étude de la raie faible CII λ6580 par Thomas et coll., 2011,
cf. Sect. 8.2.2).
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Chapitre 4
Du cube au spectre
Le spectrographe snifs étant dédié à l’observation des supernovæ, un cube de données (x,y,λ) —dont le chapitre précédent a présenté la construction et le traitement — est essentiellement la somme
de trois signaux aux propriétés spatiales distinctes :
1. la supernova ou une étoile de référence, source strictement ponctuelle (avant application de fonction
de transfert de l’atmosphère ou du télescope) ;
2. un éventuel fond galactique spatialement structuré ;
3. un fond de ciel, spatialement uniforme.
Sauf cas particulier — p.ex. l’étude des propriétés locales des galaxies hôtes (Sect. 8.4.2), l’objectif de
la spectro-photométrie à champ intégral telle que mise en œuvre par snifs est d’extraire le spectre de
la source ponctuelle. Notons que seule l’ifs permet une caractérisation spatiale complète des différentes
composantes, et offre l’espoir d’une extraction spectro-photométrique y compris en champ encombré (p.ex.
Becker et coll., 2004; Roth et coll., 2004; Kamann et coll., 2013).
L’extraction du spectre de la source ponctuelle du cube pourrait être simple — ou du moins pas
beaucoup plus compliquée que les méthodes photométriques (p.ex. Da Silva Pereira, 2008; Guy et coll.,
2010) — si ce n’était :
1. la présence éventuelle d’un fond galactique structuré ;
2. le champ de vue restreint de snifs.
La soustraction du fond diffus galactique en ifs est un problème majeur, et a fait l’objet d’un
développement algorithmique élaboré au sein de la collaboration SNfactory, succinctement présenté
Sect. 4.1. Après soustraction, les cubes de SN ont la même structure spatiale que les cubes des étoiles de
référence : une source ponctuelle sur un fond de ciel constant. Le spectre de la source ponctuelle est alors
extrait à l’aide d’une méthode de « spectro-photométrie de psf » (Sect. 4.2). J’apporte une attention
particulière aux méthodes statistiques à utiliser pour extraire une estimation non biaisée du flux et de
son erreur (Sect. 4.2.3). La gestion spécifique de la réfraction atmosphérique nécessaire au traitement des
données ifs est abordée Sect. 4.3.
4.1 Soustraction du fond structuré galactique
La spectrographie à champ intégral a été initialement choisie pour le projet SNfactory du fait — entre
autre — de la capacité qu’elle offre à soustraire précisément à chaque longueur d’onde la contribution de
la galaxie hôte au flux de la supernova. Cette procédure est cruciale à la qualité spectro-photométrique
des observations, et ne peut pas être conduite dans les méthodes spectroscopiques traditionnelles, p.ex.
en spectrographie en fente longue.
L’objectif est donc de déterminer, pour chaque voxel (x,y,λ), quelle est la contribution de la galaxie
hôte (fond spectro-spatial structuré), afin de la soustraire et de ne conserver que la contribution de la
supernova (source ponctuelle) et un éventuel fond de ciel (constante spatiale). Le spectre de la galaxie
n’a pas de raison d’être constant spatialement, G(x,y,λ) 6= G(x,y) × G(λ), ce qui ne permet pas de
simplifications immédiates du problème.
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Figure 4.1 – Résultat de la procédure de soustraction galactique pour SNF20061030-010 dans la bande R.
Chaque colonne de 4 images correspond à une époque — dans l’ordre chronologique, hormis pour les
premières colonnes correspondant aux poses de référence où la SN n’est plus visible — avec, de h. en b.,
l’image reconstruite du cube observé, le résidu après soustraction galactique (dont le modèle déconvolué à
haute résolution, sans contrepartie physique, est visible à l’extrême g.), le modèle de psf, et le résidu
final après soustraction de la galaxie hôte et de la SN. Figure de G. Aldering.
La méthode utilisée dans le cadre de SNfactory a été spécifiquement développée par S. Bongard
(lpnhe) sur la base de techniques de déconvolution initiées par É. Thiébaut au cral/Observatoire
de Lyon. Les détails techniques en ont été présentés dans Bongard et coll. (2011). En pratique, des
observations dites « de référence », c.-à-d. des cubes obtenus à la position de la SN mais longtemps après
que celle-ci a disparu (typiquement une année), permettent de reconstruire, à l’aide de techniques de
régularisations spatiales et spectrales, un modèle spectro-spatial de la galaxie hôte dans le champ de vue
snifs et ses alentours immédiats. Pour chaque époque de la SN, ce modèle est alors adapté aux conditions
effectives d’observation (astrométrie, seeing, adr) et soustrait du cube (Fig. 4.1).
Évidemment, le diable est dans les détails :
– Les hyper-paramètres contrôlant les régularisations spectrales et spatiales nécessaires à la recons-
truction du modèle sont critiques, et doivent être déterminés avec précision, souvent manuellement ;
– La psf atmosphérique en œuvre dans les cubes n’est pas constante d’une époque à l’autre, et constitue
une indéterminée fondamentale largement dégénérée avec la structure galactique sous-jacente. Une
estimation à partir d’une modélisation optique du télescope et de l’atmosphère, contrainte sur les
sources secondaires du multi-filtre de la voie P , a été envisagée (Rigaudier, 2009), mais n’a pas été
poursuivie. En lieu et place, nous utilisons un ajustement chromatique du modèle analytique de psf
développé pour la voie spectroscopique (voir Sect. 4.2.1). À terme, cet ajustement pourrait être
intégré directement dans la procédure de soustraction ;
– Cubes et modèles doivent être alignés astrométriquement avant soustraction. Or, flexions instru-
mentales et réfraction atmosphérique ne permettent pas de déterminer avec la précision requise les
décalages entre les cubes à différentes époques. L’écart entre les poses devient alors un paramètre
de nuisance supplémentaire à ajuster au cours des procédures de construction et de soustraction du
modèle galactique ;
– Pour pouvoir être comparés les uns aux autres, les cubes doivent également être alignés photométri-
quement, c.-à-d. étalonnés en flux (Sect. 5.3). Une imprécision d’étalonnage peut se traduire par
une erreur de modélisation de la contribution galactique.
4.2 Spectro-photométrie de PSF
Le champ de vue réduit de snifs — 6,′′4× 6,′′4 — ne permet pas, dans les conditions atmosphériques
usuelles (seeing médian de 1,′′1 fwhm, voir Fig. 6.2), de définir une zone totalement exempte du flux de
la source ponctuelle et purement représentative du fond de ciel. En outre, dans des conditions dégradées
d’observations — mauvais pointage et/ou piètre seeing — une fraction non négligeable du flux incident de
la source ponctuelle peut se retrouver hors du champ de vue. Dans les deux cas, cela exclut l’utilisation
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d’une simple photométrie d’ouverture, p.ex. :
O(λ) =
∫∫
A(λ)
dx dy [C(x,y,λ)− S(λ)] (4.1)
où
– C(x,y,λ) dénote la distribution spectro-spatiale du flux dans le cube,
– O(λ) représente le spectre de la source ponctuelle, et S(λ) celui du fond de ciel (par unité de
surface),
– A(λ) correspond à une « ouverture » centrée sur la source ponctuelle, ouverture dont les propriétés
(centre et taille) sont a priori dépendantes de la longueur d’onde (seeing chromatique, réfraction
atmosphérique).
La séparation des deux composantes doit alors s’appuyer sur une technique de « spectro-photométrie
de psf », où une modélisation réaliste de la psf atmosphérique (Sect. 4.2.1) va permettre de reconstruire le
spectre de la source ponctuelle (Sect. 4.2.3). Encore une fois, la taille réduite du champ de vue ne permet pas
de contraindre le modèle sur des étoiles secondaires isolées, comme c’est généralement le cas en photométrie
(voir p.ex. Becker et coll., 2007, pour une présentation des différents algorithmes photométriques). Le
modèle sera donc construit sur la source même à extraire. Nous pouvons d’emblée prévoir que cela
constitue l’une des principales sources d’erreurs systématiques, compte-tenu des corrélations fortes entre
l’intensité et les paramètres de forme de la psf (voir p.ex. Fig. 4.10).
La modélisation spectro-spatiale de la psf atmosphérique dans snifs est un problème délicat, abordé
sans succès au cours de plusieurs thèses SNfactory (Blanc, 2006; Gilles, 2006; Rigaudier, 2009). Le
problème n’a finalement été résolu que dans le cadre de la thèse de C. Buton, que j’ai co-dirigée avec
G. Smadja. Je n’en reprends ici que les résultats principaux, et renvoie le lecteur intéressé à la thèse
publiée (Buton, 2009).
4.2.1 Modélisation de la PSF
L’observation des cubes d’étoile de référence met en évidence plusieurs caractéristiques essentielles de
la psf à modéliser :
– La réfraction atmosphérique différentielle (Atmospheric Differential Refraction, adr) joue un rôle
fondamental sur le décalage progressif de la position de la source ponctuelle en fonction de la
longueur d’onde, et doit être traitée explicitement ;
– Le seeing effectif des poses est la combinaison de plusieurs composantes (Fig. 4.2) :
– la psf atmosphérique, liée à l’accumulation le long de la ligne de vue de turbulences des couches
d’air,
– les résidus de guidage du télescope, éventuellement liés à des modes propres de vibration de la
structure mécanique,
– les effets d’une focalisation imparfaite de l’optique du télescope.
En pratique, le seeing effectif est de forme elliptique, généralement allongé dans la direction
Est/Ouest (x dans l’orientation standard des cubes) ;
– La prise en compte précise des ailes de la psf (c.-à-d. du comportement à grande distance) est
cruciale, non pas pour leur contribution minime au flux de la source ponctuelle, mais avant tout
pour leur capacité à fausser l’estimation de la contribution du fond de ciel. Or il est évident que
dans les faits, la psf ne décroît pas aussi rapidement qu’une gaussienne (Fig. 4.3) : une modélisation
à base d’un nombre restreint de composantes gaussiennes est peu pertinente.
Comme expliqué dans Buton (2009), nous avons fait le choix de factoriser le modèle de la psf (une
approche similaire a été utilisée par Kamann et coll., 2013). Cela implique :
1. une modélisation spécifique de l’adr pour suivre l’évolution chromatique de la position x?(λ), y?(λ)
de la source ponctuelle dans le champ de vue (j’en repousse la discussion à la Sect. 4.3) ;
2. une factorisation spatiale de la psf :
P(x,y) = P(r(x,y)), (4.2)
où r(x,y) décrit la distribution azimutale (Sect. 4.2.1.1) et P(r) le profil radial (Sect. 4.2.1.2).
Cette décomposition est empirique et ne s’appuie pas sur un modèle cohérent de la formation d’image.
Une approche plus formelle, basée sur la simulation des différents phénomènes physiques en jeu dans la
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Figure 4.2 – À g. : estimation du seeing effectif (en noir) d’une pose longue à partir de l’analyse vidéo
de l’étoile guide. Les deux contributions illustrées sont l’accumulation des erreurs de guidage (en gris et
rouge) et du seeing instantané (en jaune et vert). À dr. : image de l’étoile guide intégrée sur le temps de
pose.
construction de la psf — p.ex. turbulences atmosphériques, aberrations optiques du télescope — avait
été initiée lors de la thèse de Rigaudier (2009), mais sans être couronnée de succès. Notre approche
pragmatique, focalisée sur l’efficacité, s’avère finalement donner de bons résultats en captant l’essentiel
des comportements physiques.
4.2.1.1 Distribution azimutale
Puisque la psf est typiquement de forme elliptique, il est naturel de se placer dans les coordonnées
appropriées et de définir un rayon elliptique autour de la position (x?,y?) de la source par :
r2(x,y) , (x− x?)2 + × (y − y?)2 + 2ζ × (x− x?)(y − y?), (4.3)
où  et ζ sont directement reliés à l’aplatissement et à l’orientation de l’ellipse. Tous les paramètres sont
a priori chromatiques, mais la dépendance en longueur d’onde de  et de ζ s’avère faible (Fig. 4.8).
Cette expression a été choisie pour sa linéarité en les paramètres  et ζ. Elle peut cependant être
réécrite comme le premier terme symétrique d’un développement harmonique, et pourrait donc être
complétée par des termes d’ordre supérieur prenant en compte des déformations plus complexes de la
psf, telles que parfois observées.
4.2.1.2 Profil radial ad hoc
Encore une fois, notre démarche est dictée par une recherche d’efficacité pragmatique : nous avons
envisagé dans un premier temps une forme analytique simple, décrivant « raisonnablement » les psf
observées dans la plus large gamme possible de condition atmosphérique (seeing), d’observation (focalisa-
tion du télescope, imperfection du guidage), tout en gardant un nombre minimal de paramètres libres.
L’objectif est en particulier de modéliser de manière identique la psf des étoiles standards et celle des
SNe, malgré des s/b très différents, afin de ne pas introduire de biais d’extraction lié à l’intensité de la
source.
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Figure 4.3 – La répartition radiale du flux d’une source ponctuelle (points bleus) est ajustée par le
modèle ad hoc de psf (ligne rouge) à deux composantes : une Gaussienne pour le cœur (vert), un profil
Moffat pour les ailes (bleu). À g. : pose longue (T > 10 s), nécessitant l’ajout d’un fond de ciel (orange) ;
à dr. : pose courte (T < 10 s). Figures extraites de Buton (2009).
Comme expliqué dans Buton (2009), nous avons utilisé une décomposition du profil radial en deux
composantes :
P(r) = I × [η G(r) +M(r)] (4.4a)
avec G(r) = exp
(
− r
2
2σ2
)
(4.4b)
et M(r) =
[
1 +
( r
α
)2]−β
. (4.4c)
La gaussienne G doit permettre de modéliser le cœur de la psf, tandis que la fonction de MoffatM en
décrit les ailes (Racine, 1996; Trujillo et coll., 2001, voir Fig. 4.3,).
Les différents paramètres de l’Éq. (4.4) sont a priori indépendants les uns des autres, et fonction de la
longueur d’onde, ce qui conduit non seulement à un grand nombre de paramètres libres, mais aussi à des
profils non pertinents. Nous avons donc choisi « d’entraîner » notre modèle sur une large collection de
cubes d’étoiles standards en imposant des corrélations entre ces paramètres (voir Buton, 2009, pour plus
de détails). En pratique :
– les paramètres β, σ et η sont exprimés comme fonctions linéaires du paramètre α, indépendantes
dans un premier temps de la longueur d’onde ;
– les modélisations des psf à court temps de pose (typiquement moins de 10 s, concernant exclusivement
les étoiles standards les plus brillantes) et à long temps de pose conduisent à des corrélations
légèrement différentes, probablement parce que le seeing n’est pas encore totalement figé dans les
poses les plus courtes ;
– la dépendance chromatique de α est modélisée par un polynôme du second ordre en longueur d’onde
(Fig. 4.8).
Nous aboutissons finalement, pour les poses courtes d’une part et pour les poses longues d’autre part, à
un profil radial analytique (Fig. 4.3) ne dépendant de la longueur d’onde qu’à travers l’unique paramètre
de forme α.
4.2.1.3 Modèle physique du profil radial
J’explore dans cette section une nouvelle modélisation du profil radial de la psf sur la base de
considérations physiques (p.ex. Racine, 1996). Ma proposition se veut encore une fois empirique, et vise
juste à remplacer le profil radial ad hoc précédent par un profil plus justifié physiquement. Je n’aborde
pas dans cette étude préliminaire les dépendances en longueur d’onde.
La théorie standard des images à pose longue limitées par le seeing est basée sur le modèle de
turbulence de Kolmogorov (Fried, 1966; Roddier, 1981; Racine, 1996; Tokovinin, 2002). Dans le cas des
grands télescopes (D  r0), elle relie :
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– le paramètre de Fried r0, c.-à-d. l’échelle interne de cohérence, elle même liée à la distribution
statistique des turbulences atmosphérique ;
– la fonction de structure de phase, avec un exposant n = 5/3 caractéristique de l’invariance d’échelle
de la théorie de Kolmogorov :
DKφ (r) = 2
[
24
5 Γ
(
6
5
)]5/6
×
(
r
r0
)5/3
; (4.5)
– la fonction de transfert optique du télescope :
To(f) = exp
(
−12Dφ(λf)
)
; (4.6)
– la psf atmosphérique, réponse impulsionnelle, est obtenue par transformée de Fourier (TF) de la
fonction de transfert :
P(r) = TF(To)(r) = 1(2pi)2
∫∫
To(f)e−i2pif ·rdf . (4.7)
Il n’existe pas dans le cas général d’expression analytique de P(r). Cependant, dans le cas d’une symétrie
cylindrique, le profil radial P(r) de la psf atmosphérique s’exprime comme la transformée de Hankel
d’ordre 0 de la composante radiale de la fonction de transfert optique du télescope :
P(r) = TH0(To)(r) =
∫ ∞
0
To(k)J0(kr)r dr, (4.8)
où J0 est la fonction de Bessel de première espèce d’ordre 0. Cette expression permet de calculer P(r)
plus efficacement qu’une transformée de Fourier 2D.
Le profil radial P(r) de la psf dans le cadre du modèle de turbulence de Kolmogorov est représenté
Fig. 4.4 pour différents paramètres de Fried caractéristiques (r0 = 10 cm à λ = 5000 Å correspond à un
seeing de ∼ 1′′ FWHM). La comparaison aux profils radiaux des psf ad hoc (Fig. 4.5) et aux profils
observés (Fig. 4.6) montre que les ailes du modèle de Kolmogorov ne sont pas assez intenses.
Il est possible de compléter le modèle de turbulence de Kolmogorov par l’introduction d’une échelle
externe L0 de cohérence spatiale : il s’agit alors du modèle de von Kármán (Tokovinin, 2002; Conan,
2000). Cependant, cette modification influe sur la partie la plus centrale de la psf, et concerne les mesures
à haute résolution spatiale obtenues avec des télescopes de grand diamètre.
Je préfère ici envisager une généralisation empirique du profil de Kolmogorov en « libérant » l’exposant
n = 5/3 de l’Éq. (4.5) et les constantes qui y sont associées :
log Tno (f) = −
[
8
n
Γ
(
2
n
)]n/2 (
λf
r0
)n
. (4.9)
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Figure 4.6 – Exemples observés (points)
de profil radial de la psf atmosphérique,
à 4330 Å pose longue (GD71, Texp =
600 s, à g.) et à 7600 Å pose courte
(HR7950, Texp = 1 s, à dr.) ; comparé
au profil radial de la psf de Kolmogo-
rov (n = 5/3 trait vert épais). Notez que,
dans les deux cas, les ailes de la psf ob-
servée correspondent plutôt à un indice
de n ∼ 3/2 (trait vert fin).
L’effet de la variation régulière de l’indice n est présenté Fig. 4.5. Dans une étude très préliminaire
(Fig. 4.6), il semble qu’à l’indice n = 5/3 prédit par la théorie de Kolmogorov, la psf atmosphérique est
plus fidèlement décrite par un indice n = 3/2.
Une étude plus poussée est encore nécessaire pour proposer, à partir de ces premières considérations,
une modélisation aboutie du profil radial de la psf adaptée aux observations ifs, en particulier dans ses
aspects chromatiques. Les données snifs sont naturellement les plus à même de contraindre efficacement
la construction de ce modèle, dans une large gamme de longueur d’onde, de conditions de seeing et de
temps d’exposition. Toute entreprise sérieuse de spectro-photométrie de précision ou de ifs en champ
encombré (crowded field) nécessitera à terme un tel modèle (p.ex. Kamann et coll., 2013).
4.2.2 Ajustement des paramètres de forme de la PSF
Le modèle spectro-spatial final de la psf atmosphérique utilisé dans le cadre de la photométrie de psf
de snifs s’appuie sur le profil radial analytique ad hoc décrit Sect. 4.2.1.2. En pratique, il compte neuf
paramètres libres p = p1, . . . , p9 (voir Sect. 4.3 pour le modèle d’adr) :
– les paramètres achromatiques δ et θ de l’adr ;
– les coordonnées x0,y0 de référence à 5000 Å de la source dans le champ de l’ifs ;
– les paramètres  et ζ du rayon elliptique, dont on a négligé la dépendance chromatiques ;
– les trois coefficients du polynôme du 2e ordre décrivant l’évolution avec la longueur d’onde de
l’unique paramètre α du profil radial.
Pour des raisons statistiques et numériques, ces paramètres ne sont pas directement ajustés sur les
cubes initiaux (avec ∼ 800 tranches de longueur d’onde en B, et ∼ 1700 en R), mais sur une version
rééchantillonnée en longueur d’onde, comptant un nombre restreint de 12 « méta-tranches » (de ∼ 150 Å
d’épaisseur pour la voie B et de ∼ 400 Å en R). En outre, puisque la psf atmosphérique est généralement
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Figure 4.7 – Modélisation de l’adr
(voir Sect. 4.3), fonction de la masse d’air,
de l’angle parallactique et de la position
de référence à 5000 Å. En b. : les posi-
tions du centroïde (x,y) dans les méta-
tranches λi (points colorés) sont ajustées
par un modèle effectif (ligne verte). On
remarque que même après correction de
l’adr chromatique (points bleus), les cen-
troïdes ne sont pas confondus, du fait de
l’adr temporelle (Sect. 4.3 et Fig. 4.13)
dont on n’a pas tenu compte ici. En h. :
évolution chromatique de la position du
centroïde dans le champ de vue.
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Figure 4.8 – Modélisation des para-
mètres de la psf (pose longue, voie R) :
le paramètre α(λ) modélisé par un poly-
nôme du 2e ordre en longueur d’onde (en
h.), les paramètres  (au m.) et ζ (en b.)
décrivant le rayon elliptique et dont on
a négligé la variation chromatique.
bien échantillonée par la mla — le seeing médian est de 1,′′1 pour un échantillonage de 0,′′43 —, nous
approximons la valeur moyenne de la psf sur le spaxel par sa valeur en son centre.
Les paramètres p sont déterminés au cours d’un ajustement 3D par minimisation du χ2 entre les
observations — la distribution du flux dans les 225 spx de chacune des 12 méta-tranches — et le modèle
de psf Pp(x,y,λ) décrit précédemment. L’ajustement inclut également des paramètres de nuisance, tels
que l’intensité de la psf ou du fond de ciel dans les méta-tranches, sans intérêt pour la suite. Pour illustrer
la méthode, les Fig. 4.7 à 4.9 correspondent à la procédure d’ajustement de la psf sur une étoile standard
(GD71), pose longue (600 s), voie R. La Fig. 4.10 présente la matrice de corrélation entre les paramètres
ajustés, qui sera nécessaire par la suite (Sect. A.2.2).
4.2.3 Extraction du spectre de la source ponctuelle
Nous supposons maintenant déterminé le modèle spectro-spatial Pp(x,y,λ), donnant l’intensité relative
de la psf à la longueur d’onde λ en la position (x,y) du spaxel i en fonction des paramètres de forme p.
La composante spatiale de cette fonction est supposée normalisée de sorte que :∫∫
Pp(x,y,λ) dx dy = 1. (4.10)
Il s’agit dorénavant d’ajuster l’intensité de cette psf sur l’image de la source ponctuelle pour chacune des
tranches (slices) en longueur d’onde du cube, afin de déterminer le spectre S(λ) de cette source ponctuelle
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Figure 4.9 – Visualisation de l’ajustement de la psf (pose longue, voie R) dans les différentes méta-
tranches, à g. dans le plan du ciel (observations en traits pleins, modèle en pointillés) et à dr. en fonction
du rayon elliptique (la courbe magenta correspond au profil ajusté — psf + fond de ciel — sur le profil
observé, points bleus).
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Figure 4.10 – Matrice de corrélation des
paramètres de la psf : δ et θ sont les pa-
ramètres de l’adr (Sect. 4.3), (x0,y0) la
position de référence à 5000 Å, ζ (noté
« PA ») et  les paramètres du rayon
elliptique (Sect. 4.2.1.1), ai les coeffi-
cients de l’expansion polynomiale de α(λ)
(Sect. 4.2.1.2), et ii (resp. bi) les intensi-
tés de l’ajustement de la psf (resp. du
fond de ciel) dans les méta-tranches en
longueur d’onde. Comme attendu, les
corrélations les plus fortes interviennent
entre la norme (ii) et la largeur (α) de
la psf.
(photométrie de psf), ainsi que, p.ex. le spectre du fond constant (ciel) et autres composantes diffuses
d’ordre plus élevé. Dans notre cas, l’ajustement est réalisé par une méthode de moindres carrés linéaire
généralisée, dont je rappelle les principes dans l’Annexe A. Je prends surtout soin de détailler le calcul des
propriétés statistiques du spectre extrait, liées non seulement au bruit du signal incident, mais également
aux erreurs de modélisation de la psf.
Deux exemples de spectres extraits, ainsi que les variances associées et les matrices de corrélation
Cor(λ1,λ2) , Cov(λ1,λ2)/(σ(λ1)σ(λ2)), sont présentés Fig. 4.11. La corrélation chromatique ne dépasse
que rarement 10−4, mais porte sur tout le domaine spectral : la modélisation de la psf nécessaire à la
photométrie de psf corrèle l’ensemble du spectre. Cet aspect est un des problèmes majeurs de cette
technique, s’il n’est pas correctement pris en compte dans l’analyse ultérieure des spectres, p.ex. dans le
calcul de la photométrie synthétique (voir Sect. 7.1).
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Figure 4.11 – Signal S(λ) de la source ponctuelle (en h.), son erreur standard σ(λ) (au m.) et sa matrice
de corrélation Cor(λ1,λ2), pour une pose courte voie B (à g.) et pour un spectre pose longue voie R (à
dr.). Pour la voie R, la matrice de covariance des paramètres Cov(p) est celle présentée Fig. 4.10.
4.2.4 Tests de performance
La discussion que nous pouvons avoir sur la validité de l’approche utilisée — minimisation d’un χ2 —
est similaire à celle développée Sect. 3.2.2 à propos de l’extraction des spectres du cube à partir de la
pose ccd compte tenu d’un profil spectral transverse. Encore une fois, le χ2 n’est strictement valable,
au sens du maximum de vraisemblance, que dans le cas d’une distribution gaussienne des erreurs, ce
qui n’est pas nécessairement le cas pour les poses à très bas flux. Une extraction par moindre carrés est
sous-optimale à haut signal (le bruit du spectre extrait est plus grand), mais éventuellement moins biaisée
à bas signal.
Des tests de performance de la procédure de spectro-photométrie de psf ont été conduits par
Kerschhaggl et coll. (2011) à travers une série de simulations Monte-Carlo des cubes. Les principales
conclusions en sont :
– La procédure mise en œuvre fournit une précision en flux supérieure au pourcent pour des rapports
source/fond de ciel > 10, ce qui est le cas de toutes les observations de SN, et a fortiori d’étoiles
standards (mais ce n’est pas nécessairement vrai dans les observations de test à très bas flux) ;
– Les paramètres de la psf les plus influents sur l’extraction du flux sont les paramètres α puis 
(ellipticité) ;
– L’utilisation d’un ajustement par minimisation du χ2 y compris dans le cas de poses à très faible
s/b (où la normalité des erreurs n’est plus assurée) peut induire un biais d’extraction du flux de
1,5 %, essentiellement lié aux biais dans l’estimation des paramètres de la psf ;
– La présence dans le cube d’un signal résiduel, à hauteur de 0,1 e−/px, issu de la mauvaise soustraction
du fond de lumière diffuse sur le ccd (Sect. 3.1.2) n’altère pas significativement la précision de
l’extraction.
Par ailleurs, Buton (2009) a estimé la précision de la spectro-photométrie de psf en comparant le flux
extrait par cette méthode à celui obtenu plus directement par spectro-photométrie d’ouverture (Éq. 4.1).
Il a pour cela choisi un ensemble d’étoiles standards bien centrées et observées dans de bonnes conditions
(seeing < 1′′, masse d’air X < 1,2), afin de minimiser les corrections d’ouverture, c.-à-d. l’estimation de
flux se trouvant à l’extérieur de l’ouverture (calculée à partir du modèle de psf). Les résultats de cette
analyse (Table 4.1) démontrent une précision de la méthode de l’ordre de 0,2 % (B et R) pour les poses
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Table 4.1 – Estimation de l’erreur d’extraction de psf (moyenne ± écart type), calculée comme
(PSF− ouverture)/ouverture.
B R
Poses longues +0,3± 0,6 % −0,2± 0,7 %
Poses courtes +0,9± 1,1 % +0,2± 1,5 %
longues. La précision pour les poses courtes (T >∼ 1 s) est légèrement moins bonne, particulièrement en B,
du fait d’un seeing moins figé pour lequel le modèle analytique est moins adapté.
4.3 Réfraction atmosphérique différentielle
4.3.1 La réfraction atmosphérique
La réfraction atmosphérique, liée à l’indice de réfraction de l’atmosphère agissant comme un prisme,
induit une courbure des rayons lumineux lors de la propagation à travers les couches atmosphériques.
L’image est alors décalée de sa position d’origine (x0,y0) vers le zénith d’un angle lié à l’indice de réfraction
n de l’atmosphère et à la masse d’air traversée X. Dans les coordonnées angulaires usuelles (x > 0 vers
l’ouest, y > 0 vers le nord) :
x = x0 −R sin(η) (4.11a)
y = y0 +R cos(η), (4.11b)
L’angle parallactique η, défini Fig. 4.12, est calculé à partir de :
sin η = sin h cosφsin dz
, (4.12a)
cos η = cos δ sinφ− cosφ sin δ coshsin dz , (4.12b)
où h, dz et δ désignent respectivement l’angle horaire, la distance zénithale et la déclinaison de la cible,
et φ la latitude du site (19,8231° pour uh88, Table 2.1).
L’amplitude R de la réfraction est reliée, dans l’approximation d’une atmosphère plan-parallèle valide
dans les conditions normales d’observations (X < 5), à la distance zénithale dz et à l’indice n (Roe,
2002) :
R =
(
n2 − 1
2n2
)
tan dz (4.13)
avec cos dz = sin δ sinφ+ cosφ cos δ cosh (4.14)
et X = 1/ cos dz. (4.15)
Au premier ordre, la réfraction atmosphérique moyenne est prise en compte en interne par le système
de contrôle du télescope. Seules les réfractions atmosphériques différentielles (adr), liées aux variations
de l’effet de réfraction avec différentes données, affectent les observations :
Chromatique, du fait de la dépendance chromatique de l’indice de réfraction, n(λ) : la position de la
source dépend de la longueur d’onde ;
Temporelle, liée à l’évolution temporelle de la géométrie du problème (η(t) et X(t)) durant le temps de
pose fini : la position instantanée de la source dépend du temps ;
Spatiale, due à la variation de masse d’air X(x,y) dans le champ de vue de taille finie.
Dans le cas des observations snifs, caractérisées par une large bande spectrale et des temps de pose
typiquement inférieurs à 30 min, le terme dominant est l’adr chromatique (Fig. 4.13), que nous chercherons
donc à modéliser. Le terme temporel, bien que perceptible (sous la forme d’un léger flou de mouvement,
Fig. 4.13), est un terme du second ordre que nous n’avons pas cherché à modéliser. Le terme spatial,
important pour les sondages astrométriques à grand champ (p.ex. Roe, 2002), est totalement négligeable
dans le cas de snifs.
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Figure 4.13 – Effets extrêmes de la réfraction atmosphérique différentielle. À g. : δ = 22,0°, hi = 4,1 h,
T = 1000 s, à dr. : δ = −27,7°, hm = 0,08 h, T = 1300 s. Les I (resp. J) représentent le centroïde de la
source à différentes longueurs d’onde au début (resp. à la fin) de la pose, tandis que les  désignent les
positions de référence après correction de l’adr chromatique à chaque longueur d’onde. L’effet de l’adr
temporelle est alors clairement visible bien que faible.
4.3.2 Modélisation de l’ADR chromatique
L’impact de l’adr (sous-entendue chromatique) en spectroscopie a déjà largement été étudié (p.ex.
Filippenko, 1982; Cohen & Cromer, 1988), y compris son influence spécifique dans les observations 3D
(Cohen & Cromer, 1988; Cuby et coll., 1998; Arribas et coll., 1999).
Je décris ici le modèle que nous avons utilisé dans le cadre de la spectro-photométrie de psf introduite
précédemment. En reprenant l’Éq. (4.11), et en introduisant un changement de notation malheureux 1,
nous écrivons pour x (l’expression en y est similaire) :
x(λ) = x0 +
1
2
(
1
n2(λ) −
1
n2(λ0)
)
× δ sin(θ) (4.16a)
' x0 − (n(λ)− n(λ0))× δ sin(θ) pour n− 1 1 (4.16b)
En pratique, sous l’hypothèse d’un indice n(λ) connu, ces équations permettent de déterminer, à partir de
l’évolution chromatique x(λ),y(λ) du centroïde de la source ponctuelle dans le champ (Fig. 4.13), les deux
paramètres effectifs de l’adr — son amplitude δ ≡ tan dz et son orientation θ ≡ η — ainsi que la position
de référence (x0,y0) à une longueur d’onde λ0 = 5000 Å. Il est important de noter que les paramètres
de l’adr δ et θ sont considérés comme libres, et peuvent prendre des valeurs légèrement différentes des
paramètres attendus.
1. δ ne représente plus ici la déclinaison, mais l’amplitude de l’adr.
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Figure 4.14 – Variabilité de l’indice de
réfraction de Edlén (1966) via Stone &
Zimmerman (2011) autour des conditions
caractéristiques du Mauna Kea (P0 =
616 mbar, T0 = 2 °C, pas d’humidité
ni de CO2, ligne noire, utilisée comme
référence) : P = P0 + 10 mbar (tirets
bleus), T = T0 + 5 °C (pointillés verts)
et humidité relative de 100 % (courbe
rouge).
Figure 4.15 – Comparaison de diffé-
rentes modélisations de l’indice de ré-
fraction dans les conditions caractéris-
tiques du Mauna Kea (P0 = 616 mbar,
T0 = 2 °C, pas d’humidité ni de CO2) :
Edlén (1966) via Stone & Zimmerman
(2011) (ligne noire, utilisée comme réfé-
rence), Filippenko (1982) (tirets bleus) et
Roe (2002) (pointillés verts). La bande
grisée correspond à l’erreur associée au
modèle de référence.
4.3.3 Indice de réfraction atmosphérique
L’indice de réfraction atmosphérique n dépend non seulement de λ, mais également des conditions
atmosphériques, essentiellement la pression P et la température T (Fig. 4.14), mais également à un
niveau plus faible, l’humidité relative et la pression partielle en CO2, dont nous avons négligée l’influence
(marginale compte tenu de notre relativement faible résolution spectrale).
Plusieurs expressions ont été proposées dans la littérature (p.ex. Peck & Reeder, 1972; Filippenko,
1982; Roe, 2002). Nous avons choisi la formule de Edlén (1966) corrigée par Stone & Zimmerman (2011),
mais toutes s’avèrent compatibles aux erreurs de mesure près (Fig. 4.15).
4.3.4 Étalonnage astrométrique des voies spectroscopiques
Le premier étalonnage astrométrique des voies spectroscopiques de snifs a été réalisé par C. Buton
(alors en stage de M1, 2005) à partir de l’observation d’une étoile double dans M 92 (04_172_093) et de
VYS6 (05_049_023), avec les résultats suivants :
Échelle spatiale : 0,′′431± 0,′′006 spx−1 (moyenne sur les deux voies B et R),
Rotation R–B : 4,2± 1,4°.
Cependant, ces mesures sont peu précises, et demandent des observations dédiées d’objets particuliers.
59
Chapitre 4. Du cube au spectre
Table 4.2 – Caractéristiques astrométriques des voies spectroscopiques.
B R
Échelle [′′/spx] 0,4254± 0,0003 0,4244± 0,0005
Échelle moyenne 0,4251± 0,0003
Angle/nord [°] 2,63± 0,03 5,02± 0,04
R−B
dx× dy [spx] +0,814± 0,002×−0,281± 0,001
Figure 4.16 – Décalages astrométriques
entre les voies R et B (en spx), mesurés
sur une sélection de 761 étoiles de réfé-
rence observées simultanément dans les
deux voies (1,3 < X < 2,1, seeing < 2′′).
Il s’avère en fait plus pertinent d’utiliser l’adr directement comme instrument de mesure astrométrique.
Puisque l’indice de réfraction n est bien connu, la comparaison des observations avec les prédictions du
modèle d’adr doit permettre de remonter aux quantités astrométriques :
– échelle spatiale (′′/spx) des voies B et R ;
– rotation des deux voies par rapport au nord ;
– décalage entre les positions de référence (exprimées à la même longueur d’onde) dans les deux voies ;
Les résultats de cette analyse sont donnés dans la Table 4.2.
La Fig. 4.16 montre le décalage R − B des positions de référence x0,y0 à 5000 Å déterminées sur
un ensemble d’étoiles de référence. En moyenne, (dx,dy) = (+0,814, − 0,281) ± (0,048, 0,039) spx
(moyenne ± écart type). Il apparaît cependant que ce décalage n’est pas constant, mais corrélé à la charge
gravitationnelle γ, décrivant l’impact du poids sur les déformations de l’instrument. γ se décompose selon
les directions E/W (Est-Ouest) et N/S (Nord-Sud) :
γE/W = sinA× cos a (4.17a)
γN/S = cosA× cos a (4.17b)
où a désigne l’altitude et A l’azimut du télescope.
La Fig. 4.16 indique que le désalignement des voies spectroscopiques dépend essentiellement de γE/W,
avec un impact majeur en x, jusqu’à 0,1 spx (Table 4.3). L’impact des flexions de l’instrument est
également visible, dans une moindre mesure, sur les paramètres ajustés de l’adr (Fig. 4.17).
En théorie, il pourrait être intéressant, lors de la spectro-photométrie de psf, de contraindre le décalage
entre les deux voies spectrographiques dans le cas de sources faibles (typiquement les SNe) : le centroïde
est généralement mieux mesuré dans la voie R que dans la voie B, où la transmission est plus faible et le
s/b moindre. En pratique néanmoins, cela suppose une meilleure compréhension des effets de flexion à
l’œuvre dans l’instrument.
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Table 4.3 – Décalage astrométrique moyen R−B des voies spectroscopiques, en fonction de la charge
gravitationnelle γE/W.
Décalage [spx] 〈dx〉 〈dy〉 σdx σdy
Total +0,814 −0,281 0,048 0,039
γE/W < 0 +0,784 −0,275 0,030 0,037
γE/W > 0 +0,855 −0,290 0,038 0,040
Figure 4.17 – Distribution
des caractéristiques astromé-
triques des voies spectrosco-
piques, mesurées sur une sélec-
tion de 761 étoiles de référence
observées simultanément dans
les deux voies (1,3 < X < 2,1,
seeing < 2′′).
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Chapitre 5
Du spectre au flux
Pour chaque observation par snifs d’une source ponctuelle, nous avons vu comment reconstruire uncube de données nettoyé de toute signature instrumentale, et en extraire le spectre de la source par
spectro-photométrie de psf. Cependant, en l’état, le flux du spectre reste dans des unités non physiques,
des « pseudo 1 » adu. La conversion du signal en unités physiques, p.ex. des erg s−1 cm−2 Å−1, est l’objet
de l’étalonnage en flux.
Pour atteindre les objectifs d’une spectro-photométrie de précision, l’étalonnage en flux des observations
snifs est particulièrement complexe (voir p.ex. Fig. 5.8), car elle doit combiner des informations très
disparates, dont les poses photométriques et spectroscopiques de multiples objets observés dans des nuits
différentes. En tant que responsable de cet étalonnage au sein de la collaboration SNfactory, je peux
assurer que sa mise en place a été laborieuse, sans être encore totalement achevée. Je me suis beaucoup
appuyé sur les travaux de thèse de Da Silva Pereira (2008) et de Buton (2009), vers qui je renvoie le
lecteur avide de détails.
5.1 Principe de l’étalonnage en flux
Le spectre Si(λ, zˆi, ti) (en ADU s−1 px−1) d’une source astronomique peut s’écrire :
Si(λ, zˆi, t) = S?i (λ, t)× C(λ, t)× Tatm(λ, zˆi, t), (5.1)
où
– S?i (λ, t) est le spectre intrinsèque de la source, généralement exprimé en fλ = erg cm−2 s−1 Å
−1,
tel qu’il serait observé au dessus de l’atmosphère,
– Tatm(λ, zˆ, t) est la transmission atmosphérique (sans dimension), dépendante du temps t et de la
direction du pointé zˆ,
– C(λ, t) est la solution en flux (dimensionnée), c.-à-d. la réponse combinée du télescope, de l’ins-
trument et du détecteur, et incluant le facteur de conversion d’unités. Puisque les données ont
précédemment été normalisées par un champ plat spécifique à chaque nuit (Sect. 3.3.2), nous ne
nous intéressons qu’à des variations temporelles au sein d’une même nuit, au cours de laquelle la
solution instrumentale est supposée stationnaire : C(λ, t) = C(λ).
L’extinction atmosphérique Tatm(λ, zˆi, t) peut se décomposer en :
Tatm(λ, zˆi, t) = T atm(λ, zˆi)× δTi(λ, zˆi, t), (5.2)
où la partie stationnaire T atm(λ, zˆ) représente la transmissionmoyenne dans la direction zˆ, et δTi(λ, zˆi, t) '
1 décrit la fluctuation normalisée de transmission à l’instant t dans la direction zˆi de la source. Par
construction, 〈δTi〉t = 1.
Par définition, une nuit photométrique est une nuit pour laquelle tous les δTi sont, aux erreurs de
mesure près, compatibles avec l’unité, indépendamment de la longueur d’onde, de la direction et du
1. C.-à-d. des adu renormalisés à de multiples reprises lors des procédures d’extraction et d’étalonnage du cube et
d’extraction de la source ponctuelle.
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temps. Inversement, une nuit durant laquelle les δTi prennent des valeurs significatives est qualifiée de
non photométrique.
Il est d’usage en astronomie d’exprimer l’extinction en magnitude :
Katm(λ, zˆ) , −2,5 log T atm(λ, zˆ). (5.3)
Finalement, l’Éq. (5.1) devient :
log Si(λ, zˆi, t)
S?i (λ, t)
= logC(λ)− 0,4×Katm(λ, zˆi) + log δTi(λ, zˆi, t). (5.4)
C’est l’équation fondamentale de l’étalonnage en flux :
– Pour les étoiles de référence — dites « étoiles standards », S?(λ, t) est supposé connu a priori,
et les inconnues de l’Éq. (5.4) sont la solution en flux C(λ), l’extinction atmosphérique moyenne
Katm(λ, zˆ) et la fluctuation δTi(λ, zˆi, t) pour chaque étoile i ;
– Inversement, pour une SN ou tout autre objet non standard, le spectre intrinsèque S?(λ, t) devient
l’inconnue, et C(λ), Katm(λ, zˆ) et toute valeur non triviale de δTi(λ, zˆ, t) doivent être prédéterminés
pour permettre l’étalonnage en flux.
Ainsi, le terme « étalonnage en flux » désigne à la fois ces deux aspects bien distincts :
– Une phase de préparation (Sect. 5.2), avec la détermination de la solution en flux C(λ) et de
l’extinction atmosphérique Katm(λ), à partir des étoiles standards ;
– Une phase d’application de ces facteurs correctifs aux spectres des objets non standards, afin de
remonter au flux intrinsèque de ces sources.
5.2 Préparation de l’étalonnage à partir des étoiles standards
5.2.1 Analyse multi-standard
Souvent, l’Éq. (5.4) d’étalonnage en flux est utilisée dans sa version la plus simple : au cours de la
nuit, la comparaison du spectre incident S(λ) d’une étoile standard en flux à son spectre de référence
S?(λ) permet de déterminer la solution en flux C(λ) sous l’hypothèse d’une extinction atmosphérique
K?atm(λ) connue a priori et d’une nuit parfaitement photométrique. Si nécessaire, il faut au moins deux
étoiles standards pour mesurer simultanément C(λ) et l’extinction effective Katm(λ).
Cette approche n’est pas satisfaisante dans le cadre du projet SNfactory :
– toutes les nuits ne sont certainement pas photométriques (voir p.ex. Fig. 5.4) ;
– rien ne justifie a priori la stabilité de l’extinction atmosphérique ;
– l’utilisation d’un nombre limité d’étoiles standards peut induire des erreurs statistiques et systéma-
tiques significatives dans les estimations de C et de Katm.
J’ai donc mis en place pour SNfactory, à partir de 2009 2 et en collaboration avec C. Buton et G. Aldering
(lbnl), une méthode d’étalonnage « multi-standard ». Elle permet de déterminer de façon optimale la
solution en flux C(λ) et de l’extinction atmosphérique Katm(λ, zˆ) à partir de toutes les étoiles standards
Si(λ) observées durant la nuit. La procédure est détaillée et testée par Buton et coll. (2013). Elle s’appuie
en particulier sur une décomposition de l’extinction en composantes physiques, et sur la capacité à estimer
la photométricité de la nuit.
5.2.2 Modélisation de l’extinction atmosphérique
L’extinction atmosphérique Katm(λ, zˆ) est connue pour être la somme de différentes composantes
physiques (p.ex. Stubbs et coll., 2007), et pour croître comme une puissance ρ de la masse d’air X
traversée le long de la ligne de vue zˆ. Nous pouvons alors écrire :
Katm(λ, zˆ) =
∑
j
Xρj (zˆ)× kj(λ), (5.5)
où les différentes composantes physiques j sont :
2. L’American Astronomical Society a soutenu le projet en m’attribuant le Chrétien International Research Grant 2008,
ce qui m’a permis un séjour de 6 mois au lbnl.
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Figure 5.1 – Comparaison des diffé-
rentes modélisations de la diffusion Ray-
leigh pour P = 616 mbar : Hansen &
Travis (1974), Hayes & Latham (1975)
(qui sert ici de référence), Froehlich &
Shaw (1980) et Bucholtz (1995). Ces mo-
dèles sont comparés à l’approximation
traditionnelle en 1/λ4, et au modèle em-
pirique en 1/λ4,15.
– la diffusion Rayleigh, kR ;
– la diffusion par les aérosols, kA ;
– l’absorption par l’ozone atmosphérique, kO3 ;
– l’absorption tellurique, k⊕.
ρ = 1 pour toutes les composantes sauf l’absorption tellurique (Burke et coll., 2010).
La diffusion Rayleigh est la composante principale de l’extinction en deçà de 6000 Å (Fig. 5.2). Elle
provient de la diffusion de la lumière par les molécules de l’atmosphère, et ne dépend — en négligeant sa
très faible dépendance en humidité — que de la pression atmosphérique P :
kR(λ, P, h) =
2,5
ln(10)
σ(λ) P
g(h) M , (5.6)
où M la masse moléculaire de l’air, g(h) l’accélération de la pesanteur à l’altitude h, et σ(λ) la section
efficace de Rayleigh pour l’air (voir Fig. 5.1, Bucholtz, 1995).
La diffusion par les aérosols devient significative au delà de ∼ 7000 Å (Fig. 5.2). Elle s’exprime, en
accord avec la théorie de la diffusion de Mie, comme une loi de puissance :
kA(λ) = τ × (λ/1 µm)−å (5.7)
où les deux paramètres libres sont τ , la profondeur optique à 1 µm, et å, l’exposant d’Ångström. Ce
paramètre est peu contraint (il varie typiquement de −2 à +4), et dépend de la composition des aérosols.
L’absorption par l’ozone, responsable de la coupure atmosphérique à 3200 Å (bande de Hartley &
Huggins) et d’une extinction caractéristique à 6000 Å (bande de Chappuis), se modélise simplement par
l’utilisation d’un patron spectral PO3(λ) (Fig. 5.2) :
kO3(λ) = IO3 × PO3(λ), (5.8)
où l’intensité IO3 s’exprime en unité de Dobson (DU).
L’absorption tellurique est constituée de bandes d’absorption par les molécules d’O2 et de H2O, affectant
des domaines spectraux restreints. La composante tellurique n’est pas facilement modélisable, car elle
dépend fortement de la résolution spectrale et présente une extrême variabilité. Elle peut néanmoins être
corrigée de façon empirique (Buton, 2009).
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Figure 5.2 – Extinction atmosphérique médiane du Mauna Kea (trait plein), et sa décomposition en
composantes physiques (pointillés). Pour comparaison, les estimations antérieures sont également affichées
(J : Boulade, 1987, . : Bèland et coll., 1988,  : Krisciunas et coll., 1987). Figure extraite de Buton
et coll. (2013).
L’atténuation par les nuages. À la décomposition de la composante stationnaire Katm de l’extinction
atmosphérique, il convient d’ajouter sa dépendance temporelle δTi(λ, zˆi, t). Dans notre modèle, elle est
exclusivement due à la diffusion par les gouttelettes d’eau et les cristaux de glace des nuages qui peuvent
se trouver sur la ligne de vue au moment de l’observation. On peut vérifier par simulation numérique que
δT est alors essentiellement achromatique 3 (on parle alors d’extinction grise) :
δT (λ, zˆ, t) = δT (zˆ, t). (5.9)
C’est uniquement la présence de cette composante qui permet de contraindre l’extinction atmosphérique
en condition non photométrique.
La Fig. 5.2 présente l’extinction atmosphérique médiane mesurée par SNfactory à partir de 4285 spectres
d’étoiles standards, observées sur une période de 7 ans (478 nuits) dans une grande variété de conditions
atmosphériques. La décomposition en composantes physiques (exceptée pour l’absorption tellurique) y est
également illustrée. Un code de modélisation de l’extinction atmosphérique reprenant cette décomposition
a été mis à la disposition de la communauté 4.
5.2.3 Photométricité
La qualité photométrique d’une nuit est une quantité essentielle dans le schéma d’étalonnage en flux :
la procédure n’est pas la même selon que la nuit est photométrique (P) ou non (N). Telle qu’introduite
précédemment (Sect. 5.1), la photométricité est définie par l’absence de fluctuation de la transmission
atmosphérique (δT ≡ 1). Cependant, cette définition n’est pas suffisante en pratique, puisqu’elle n’est
applicable dans un premier temps (lors de la construction de la solution en flux) qu’aux étoiles standards :
la stabilité de l’atmosphère n’est pas estimée durant les poses sur les SNe.
Il a donc fallu mettre en place une évaluation « multi-sonde » de la photométricité d’une nuit, en
combinant la mesure des δTi à d’autres estimateurs de la stabilité atmosphérique :
3. La nuit, tous les nuages sont gris.
4. http://snfactory.in2p3.fr/soft/atmosphericExtinction/
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Figure 5.3 – Mesures d’atténuation atmosphérique SkyProbe (points bleus) et des fluctuations δT
(triangles rouges) pour une nuit photométrique (en h.) et non-photométrique (en b.). Figure extraite de
Buton et coll. (2013).
1. la caméra à grand champ SkyProbe du cfht fournit une estimation en temps réel de l’atténuation
atmosphérique (Cuillandre et coll., 2002; Steinbring et coll., 2009), mais uniquement lors des nuits
d’observation du cfht-Legacy Survey et dans les directions alors pointées par le télescope ;
2. l’évolution temporelle du flux de l’étoile guide utilisée pendant l’observation d’un objet permet
d’apprécier la stabilité de la transmission pendant la pose, mais ne dit rien sur la stabilité entre les
poses ;
3. l’observation spectrographique répétée d’une même source (étoile standard ou SN) donne l’oppor-
tunité de comparer entre différentes nuits le flux des sources secondaires acquises simultanément
dans la voie P , et d’en déduire une atténuation relative par nuit, appelée Multi-Filter Ratio (mfr)
(Da Silva Pereira, 2008).
La Fig. 5.3 illustre la méthode sur deux nuits photométrique et non photométrique.
La Fig. 5.4 présente les statistiques mensuelles de la photométricité sur 85 mois d’observations. Avec
nos critères relativement stricts, correspondant à une fluctuation de la transmission atmosphérique
inférieure à 2,5 %, 39 % des nuits SNfactory sont photométriques. Ces chiffres sont en fait le fruit d’un
compromis :
– Une photométricité trop stricte abaisse la fraction des nuits considérées comme photométriques. En
conséquence, un nombre croissant de séries temporelles de SN ne sont pas étalonnables, puisque
la procédure d’étalonnage requiert au moins une observation en conditions photométriques (voir
Sect. 5.3) ;
– Inversement, un critère de photométricité trop lâche va conduire à considérer comme photométriques
des nuits avec des fluctuations significatives de transmission atmosphérique, et finalement à dégrader
la précision de l’étalonnage en flux.
Comme il est inutile d’imposer un critère de photométricité plus strict que la précision maximale de
l’étalonnage en flux en nuit non photométrique (∼ 2,5 %, Sect. 5.3.2), et qu’une fraction d’environ un
tiers de nuits photométriques permet d’étalonner toutes les séries temporelles, nous avons convergé vers
cette coupure à 2,5 %.
5.2.4 Étoiles de référence
La liste des 39 étoiles standards régulièrement utilisées par SNfactory est donnée dans Buton et coll.
(2013). Elles ont été choisies pour la qualité de leur étalonnage spectro-photométrique, la diversité de leur
type spectral, et leur répartition dans le ciel (Fig. 5.5).
Deux types d’étoiles standards sont observées par snifs :
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Figure 5.4 – Fractions mensuelles des nuits photométriques (en bleu) et ou non (en rouge), calculées sur
861 nuits couvrant 85 mois. Selon les critères de photométricité retenus, 39 % des nuits sont photométriques
en moyenne sur l’année, marginalement plus l’été (jusqu’à 50 %).
Figure 5.5 – Répartition, en ascension
droite et déclinaison, des étoiles de ré-
férence en flux « faible », classées selon
leur qualité vis-à-vis des mfr : jaune = à
éviter, rouge = inutilisables, et vert pour
les autres. Figure de R. Pereira.
– des étoiles brillantes (V = 4− 7, essentiellement des catalogues HR et HD), observées avant tout
pendant les périodes de crépuscule (3 ou 4 à chaque fois) ;
– des étoiles faibles (V = 10− 14), observées durant la nuit, typiquement 3 ou 4 entre les observations
de SN.
Ces dernières, observées avec un temps de pose plus long (T = 200− 600 s), fournissent un étalonnage
en flux de meilleure qualité, du fait d’une extraction de la source ponctuelle plus précise (Sect. 4.2.4).
Cependant, les premières, avec des temps de pose de l’ordre de la seconde, permettent de couvrir une
large gamme en masse d’air, essentielle à la mesure de l’extinction atmosphérique.
Les spectres de référence S?(λ) des étoiles faibles proviennent pour la plupart de calspec, l’atlas des
étoiles standards du Hubble Space Telescope (Space Telescope Science Institute, 2011) ; pour les étoiles les
plus brillantes, les sources sont diverses, dont Hamuy et coll. (1992) et Hamuy et coll. (1994).
5.2.4.1 Problèmes des spectres de référence
Malheureusement, les spectres de référence, surtout ceux des étoiles brillantes, sont affectés par
plusieurs problèmes :
– l’étalonnage en longueur d’onde n’est pas toujours très précis, surtout pour les étoiles étalonnées à
partir d’observation en spectroscopie à fente longue (Fig. 5.6) ;
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Feige34 [44/43]
*Feige56 [15/15]
Feige66 [5/5]
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HD93521 [77/77]
*HR1544 [56/55]
*HR3454 [52/53]
*HR4468 [43/43]
*HR4963 [75/75]
*HR5501 [75/76]
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*HR7950 [90/90]
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HZ21 [22/22]
HZ44 [7/7]
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Figure 5.6 – Mesure du décalage en lon-
gueur d’onde entre les spectres observés
et les tables de référence pour les étoiles
standards.
– la résolution spectrale n’est pas constante, et différente de celle de snifs ;
– les flux publiés par différents auteurs ne sont pas nécessairement exprimés exactement dans la même
échelle de magnitude.
Les deux premiers effets vont introduire des fluctuations fallacieuses dans la solution en flux au niveau
des raies spectrales. Il est nécessaire de les corriger par une mise en conformité des tables de référence et
des spectres snifs.
Le dernier point a une conséquence directe sur la précision spectro-photométrique finale. Ce problème
général, commun à toutes les observations photométriques, est d’ailleurs considéré dans les analyses
cosmologiques comme la source principale d’erreur systématique (p.ex. Guy et coll., 2010). Cependant,
dans le cas de SNfactory, la solution en flux est calculée essentiellement à partir des tables calspec,
pour lesquelles un effort considérable d’homogénéisation a été réalisé en se rapportant systématiquement
à un modèle physique des atmosphères stellaires (Bohlin et coll., 1995; Bohlin, 1996, 2000; Bohlin et coll.,
2001; Bohlin & Gilliland, 2004). En l’état, ce problème n’est pas critique, mais constituera certainement à
terme une source significative d’erreur systématique.
5.2.4.2 Les solutions envisagées
Puisque snifs a observé au fil du temps de multiples étoiles standards à de nombreuses reprises
(Fig. 5.7), il est possible d’inter-étalonner toutes les étoiles entre elles et de les exprimer dans un unique
système photométrique. La construction de ce « réseau » d’étoiles de référence règle de fait les problèmes
évoqués précédemment :
– l’homogénéité des caractéristiques spectrales est assurée : tous les spectres ont été obtenus avec le
même instrument et traités avec la même procédure ;
– tous les spectres sont rapportés à la même échelle absolue de flux, p.ex. le référentiel calspec établi
sur la base des trois étalons primaires, GD71, GD153 et G191B2B (Bohlin, 2003), intensivement
observés par snifs.
En outre, si une des étoiles du réseau est amenée à être étalonnée à nouveau avec une précision accrue,
tout le réseau en bénéficie immédiatement. À ce titre, il serait intéressant de compléter le réseau d’étoiles
standards SNfactory. Je pense en particulier :
– aux étoiles observées par l’Absolute Color Calibration Experiment for Standard Stars (access,
Kaiser et coll., 2010), un projet d’étalonnage absolu en couleur par des mesures photométriques en
fusée ;
– aux naines blanches chaudes (DA) du sdss (Allende Prieto et coll., 2009) ;
– aux étoiles de la STIS Next Generation Spectral Library (Gregg et coll., 2006), même si beaucoup
semblent significativement affectées par un effet de fente.
Il est également possible de fournir à snifs son propre système d’étalonnage absolu en couleur, de
façon similaire à (SN)dice (Direct Illumination Calibration Experiment, Regnault et coll., 2012). Baptisé
SNIFS Calibration Apparatus (scala), et actuellement en développement à l’Université de Bonn, il utilise
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Figure 5.7 – Matrice des observations
croisées des étoiles standards dans
SNfactory, classées dans l’ordre de la pré-
cision spectro-photométrique actuelle de
leur table de référence.
une photodiode étalonnée par le National Institute of Standards and Technology et montée en parallèle
de snifs pour procurer une référence absolue à un facteur géométrique achromatique près. Avec un tel
système, prévu pour être installé fin 2013, snifs serait à même d’étalonner en couleur l’ensemble de ses
étoiles standards.
5.3 Étalonnage en flux des sources non standards
La méthode multi-standard permet un calcul optimal de la solution en flux C(λ) et de l’extinction
atmosphérique Katm(λ). En nuit photométrique, l’application de l’équation fondamentale (5.4) au spectre
observé S(λ) est directe et permet de produire le spectre intrinsèque S?(λ).
En nuit non photométrique, l’histoire n’est plus si simple (Fig. 5.8), car l’analyse des étoiles standards ne
permet pas de fixer les fluctuations d’extinction δTi(zˆ, t) pendant les observations des objets non standards
(p.ex. SN). Elles peuvent cependant être déterminées — sous conditions — par l’examen simultané des
sources secondaires de la voie photométrique de snifs (Aldering et coll., 2002; Da Silva Pereira, 2008).
Le traitement de la voie P et la production des « rapports photométriques » qui en sont issus,
appelés également mfr, ont intégralement été sous la responsabilité de R. Pereira, pendant sa thèse
(Da Silva Pereira, 2008) et les années de stage post-doctoral qu’il a passé au sein de notre groupe.
5.3.1 Rapports photométriques
Le spectrographe snifs est équipé d’une voie photométrique, dont le détecteur permet l’observa-
tion, simultanément à la pose spectroscopique, d’étoiles à proximité immédiate du champ de la voie
spectroscopique (Fig. 2.7).
En (très) résumé, le principe de production des rapports photométriques est le suivant. Considérons
deux observations i et j de la même source primaire, p.ex. la même SN ou la même étoile standard. Les
deux observations ne proviennent pas forcément de la même nuit, et nous ne faisons aucune hypothèse
sur la photométricité de la ou des nuits.
1. Les poses ccd sont prétraitées (preprocessing) et corrigées des franges. Les zones affectées par des
réflexions internes à l’instrument sont masquées, et le fond de ciel est soustrait (Fig. 5.9) ;
2. La voie P couvrant le même champ, les deux poses sont alignées, et les sources secondaires communes
sont identifiées et leurs flux relatifs extraits, à l’aide de techniques de photométrie différentielle
(SExtractor/poloka, Bertin & Arnouts, 1996; Astier et coll., 2006). Le point zéro photométrique
n’a ici pas d’importance, seul compte le rapport des flux ;
3. Sous certaines hypothèses, et après correction des effets d’extinction atmosphérique sur les observa-
tions i et j, le rapport moyen des flux des sources secondaires donne accès au rapport δTi/δTj des
fluctuations d’extinction atmosphérique ;
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Figure 5.9 – Exemples de poses de la
voie P . EG131 (à g.) est située à proxi-
mité du plan galactique, et de nom-
breuses sources secondaires sont visibles.
Inversement, la pose autour de HZ21 (à
dr.) présente peu de sources secondaires ;
les artefacts de la voie P (fringing, bruit
corrélé) sont en revanche ici clairement
perceptibles.
4. Si les deux observations sont photométriques, δTPi = δTPj = 1, et le rapport photométrique est égal
à l’unité aux erreurs de mesure près (ce qui permet en pratique d’estimer les erreurs introduites par
les mfr) ;
5. Si seule la nuit j se trouve être photométrique, δTPj ≡ 1, et δTNi est alors parfaitement déterminé.
Cette méthode permet ainsi de mesurer la fluctuation effective d’extinction atmosphérique δTNi
applicable à une observation i acquise en condition non photométrique. La dernière inconnue de l’équation
d’étalonnage (5.4) est levée, et l’étalonnage en flux peut se faire.
Là encore, la vie n’est pas un fleuve tranquille :
– Les rapports photométriques ne peuvent être évalués que si au moins une pose est acquise en
condition photométrique. Il arrive pourtant qu’aucune pose de la série temporelle d’une SN ne
satisfasse à ce critère. Il faut alors revenir ultérieurement sur le même champ, p.ex. à l’occasion
d’une pose de référence pour la soustraction galactique (Sect. 4.1), jusqu’à obtenir au moins une
pose photométrique ;
– Aucune source secondaire n’est discernable dans la voie P des étoiles standards brillantes, observées
avec des temps de pose de l’ordre de la seconde : elles ne peuvent donc tout simplement pas être
étalonnées en flux en conditions non photométriques ;
– La procédure est bien adaptée aux objets aux basses latitudes galactiques, où de nombreuses sources
secondaires sont visibles dans la voie P (p.ex. EG131, Fig. 5.9 à g.) ; les étoiles standards SNfactory
sont d’ailleurs sélectionnées en partie selon ce critère (Fig. 5.5). Pour certains objets en revanche
(p.ex. HZ21, Fig. 5.9 à dr.), seules quelques sources secondaires sont présentes (parfois une seule !),
et la précision des rapports photométriques s’en trouve affectée.
5.3.2 Inter-étalonnage des rapports photométriques
La technique décrite précédemment relie la fluctuation d’extinction δTi d’une observation en condition
non photométrique à une unique observation du même objet en nuit photométrique. Si cette dernière s’avère
de mauvaise qualité (mauvais seeing, fond de ciel dû à la lune, etc.), tous les rapports photométriques
qui s’y rapportent s’en trouveront affectés. De même, les rapports photométriques seront biaisés si la
transmission de la voie P évolue avec le temps.
Deux aspects jouent en la faveur d’un inter-étalonnage des rapports photométriques :
– toutes les observations photométriques d’un même objet peuvent être combinées pour accroître la
précision de la mesure du rapport en nuit non photométrique ;
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Figure 5.10 – Évolution temporelle des
rapports photométriques normalisés (en
bleu). Les points rouges sont les rapports
de l’objet utilisé comme référence, ici
BD+17°4708. Les lignes verticales dé-
signent des évènements notables dans
l’entretien de l’instrument. Figure de
R. Pereira.
– par définition, tous les δTPi des objets observés lors d’une nuit photométrique sont égaux.
Les facteurs de normalisation à appliquer aux rapports photométriques sont la solution d’un système
d’équations linéaires, résolu par minimisation du χ2. Une source doit être choisie comme référence absolue
du système d’inter-étalonnage, BD+17°4708 dans le cas présent.
La Fig. 5.10 représente l’évolution temporelle des rapports photométriques normalisés, c.-à-d. inter-
étalonnés. La baisse régulière de la transmission de la voie P y est clairement visible. Cette figure est à
rapprocher de la Fig. 7.8 représentant l’évolution de la transmission de la voie spectroscopique, et où une
telle décroissance est également visible.
Après inter-étalonnage, la précision des rapports photométriques est estimée à 2,4 % (contre 5 %
avant normalisation). La procédure d’étalonnage en flux en nuit non photométrique introduit donc de fait
une erreur plancher de ∼ 2,5 % (achromatique, covariante) dans la spectro-photométrie.
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Chapitre 6
Acquisition et production des données
La première partie de ce mémoire a été consacrée à une description relativement détaillée du spec-trographe à champ intégral snifs et aux méthodes utilisées dans le traitement des données spectro-
photométriques. J’évoque maintenant la gestion pratique de ces données dans le cadre du projet SNfactory,
dans les phases d’acquisition (Sect. 6.1) puis de production (Sect. 6.2). Je présente enfin l’état actuel de
l’échantillon SNfactory de SNe Ia (Sect. 6.3).
6.1 Prise des données
6.1.1 Salle de contrôle virtuelle
L’organisation sur de nombreuses années (2004–2014) d’un suivi spectro-photométrique continu
constitue en soi un sujet ayant donné lieu à de nombreux développements au sein de la collaboration.
Puisque l’instrument snifs est utilisé très régulièrement, typiquement trois fois par semaine, il n’est
pas envisageable de le contrôler in situ lors de missions dédiées à Hawaï. Toutefois, contrairement aux
grands observatoires, le télescope uh88 ne fournit pas de système de Queue Scheduling intégré, où les
observations seraient effectuées par du personnel local. La prise de données doit donc pouvoir se faire en
temps réel et à (très grande) distance 1, directement des laboratoires où les membres de la SNfactory sont
situés.
Les observations se font via une « salle de contrôle virtuelle » (Antilogus et coll., 2008), incluant :
– des écrans de contrôle (Fig. 6.1) et d’analyse préliminaire des données, partagés à l’aide du logiciel
de partage de l’environnement de bureau Virtual Network Computing ;
– un salon de discussion (chatroom) sous le protocole de messagerie instantanée AOL Instant Messenger
(aim), permettant l’interaction entre des chercheurs sur différents sites ;
– un centre de documentation collaboratif, construit sur la plate-forme de collaboration TWiki ;
– des centres d’archivage et de traitement des données, situés en France (CC-IN2P3) et en Californie
(nersc).
Le système d’acquisition, incluant le contrôle du télescope, des détecteurs et de l’instrument, a
lui-même été automatisé au fil des années afin de minimiser les erreurs humaines et de réduire les temps
morts entre les observations (observational overhead). Ainsi, jusqu’à 80 % de la nuit est dédiée aux prises
de données scientifiques. Sous le contrôle permanent d’un superviseur humain (shifter), le maître d’œuvre
des opérations est le Automated Instrument Control (aic), un programme lançant de façon optimale
des séquences d’observation automatiques — pointé et acquisition de la cible, focalisation du télescope,
prise de données d’étalonnage, etc. — selon un planning établi à l’avance. Pour l’observateur, le suivi des
observations et la prise de décision critique — p.ex. pour un changement de programme inopiné lié aux
conditions climatiques — est facilitée par un « assistant virtuel » (Poon et coll., 2008), un chatterbot
accessible via aim.
Un premier contrôle qualité des observations est réalisé en temps réel par l’observateur grâce à
l’interface Sunfall Data Taking (Aragon et coll., 2007, 2009). Les acquisitions de la nuit sont ensuite
1. Sous la responsabilité officielle quoique symbolique d’un Telescope Operator, procédant lui-même à distance depuis les
locaux de l’Université d’Hawaï à Hilo.
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Figure 6.1 – À g. : écran de contrôle à distance de l’instrument snifs, incluant les systèmes de contrôle
du télescope (tcs), de l’instrument et des détecteurs (Director), l’interface au système automatique de
contrôle aic, ainsi que, dans le cas présent, une fenêtre de visualisation de l’étoile guide lors d’une prise
de donnée avec guidage. À dr. : interface simplifiée du tcs.
validées par un collaborateur le jour suivant (analyse « post-mortem »), afin d’établir les propriétés des
nouvelles SNe, de s’assurer de l’évolution du suivi des anciennes, et de préparer les observations à venir.
En pratique, la prise de données pour chaque nuit est répartie en quatre séquences (shifts) prises en
charge par quatre superviseurs différents :
US/0 : préparation des observations et mise en place de la salle de contrôle virtuelle en fin de journée,
activation du télescope, acquisition de champs plats et focalisation de l’instrument à la nuit
tombante ;
FR/1 : observations de première moitié de nuit ;
FR/2 : observations de seconde moitié de nuit ;
US/3 : désactivation du télescope et mise en veille de l’instrument, validation post-mortem, transfert
des données.
Comme leurs noms l’indiquent, les séquences « US » sont essentiellement prises en charge par des
collaborateurs américains, tandis que les séquences « FR » sont sous la responsabilités des chercheurs
européens, pour lesquels les observations nocturnes à Hawaï se déroulent durant la journée.
L’organisation de ces observations à distance parmi la quinzaine de shifters qualifiés dispersés géogra-
phiquement et de cultures différentes n’est pas sans poser d’intéressants problèmes sociologiques, étudiés
par Aragon & Poon (2011).
Au delà de la prise de données, le support technique au jour le jour (p.ex. remplacement d’une lampe de
calibration grillée, pompage des systèmes de froid des détecteurs, etc.) est assuré par l’équipe technique de
uh88. La maintenance plus lourde (p.ex. remplacement d’une pièce défectueuse), nécessitant la présence
de techniciens confirmés et familiers de l’instrument, fait l’objet de missions de maintenance dédiées,
typiquement une fois par an.
6.1.2 Organisation des observations
L’organisation de la prise de données au cours d’une nuit d’observation est la suivante :
– acquisition de poses d’étalonnage du ccd pendant la journée (cartes de biais et de courant d’obscu-
rité) ;
– focalisation du spectrographe (sur la lampe à arc) et du télescope (sur une étoile brillante) au
coucher de soleil ;
– acquisition de quelques étoiles standards brillantes jusqu’au crépuscule nautique ;
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Figure 6.2 – Distribution des
conditions d’observation des
SNe (12 620, en bleu) et des
étoiles standards (11 147, en
rouge) : seeing de guidage (en
secondes d’arc, à g.), masse
d’air (au c.) et contribution
lunaire au fond de ciel en
V (en mag/arcsec2, à dr.).
Pour information, le fond de
ciel du Mauna Kea est typi-
quement de Vciel = 21,3 −
21,9 mag/arcsec2 (Krisciunas,
1997). Notez les différences si-
gnificatives entre les SNe et
les étoiles standards, dues à
des stratégies d’observation
différentes.
Table 6.1 – Conditions atmosphériques moyennes de uh88 (µ ± σ, sauf pour le seeing : médiane ±
nmad).
Pression 616,7 ± 1,9 mbar
Température 2,0 ± 2,2 °C
Humidité 21 ± 18 %
Seeing 1,′′12 ± 0,′′25
– prise des données scientifiques (SNe et étoiles de référence faibles) durant la nuit, jusqu’au crépuscule
nautique du matin ;
– acquisition de nouvelles étoiles standards brillantes jusqu’au crépuscule civil ;
– acquisition de poses de champ plat (dôme et ciel crépusculaire) ;
– fermeture du télescope au lever du soleil.
Chaque séquence élémentaire d’observation d’une cible — baptisée « run » — se décompose elle-même
en plusieurs étapes (« sequences »), dont l’enchaînement a été optimisé pour minimiser les temps d’attente :
1. pointé du télescope dans la direction de la cible, et acquisition d’une courte pose photométrique
(∼ 50 s) pour confirmer la présence de la cible si nécessaire et affiner son centrage dans l’ifs par
reconnaissance automatique du champ ;
2. pendant le traitement de la pose photométrique, acquisition d’une pose « continuum » partielle
(utilisée pour la correction de la transmission de la lame dichroïque, Sect. 3.3.2.2) ;
3. observation de la cible, avec un temps d’exposition variant de 1 s pour les étoiles brillantes à
quelques dizaines de minutes pour les SNe les plus faibles ou les poses de référence galactique ;
4. acquisition d’une pose d’étalonnage « arc » (lue durant le déplacement vers la cible suivante).
Les deux dernières étapes peuvent éventuellement être répétées pour accumuler le temps de pose.
Cette organisation quasi-automatique des observations permet une plus grande efficacité dans l’utilisa-
tion du télescope, en minimisant les interventions humaines — ce qui facilite la tâche du shifter et réduit
les risques d’erreur — et en maximisant le temps d’exposition des sources. De fait, snifs a généralement
moins de SN à suivre qu’il ne le pourrait (jusqu’à 15 par nuit).
6.1.3 Conditions d’observation
Je profite de l’occasion pour présenter dans les Fig. 6.2 et 6.3 la distribution de quelques uns des
paramètres qualifiant les conditions d’observation, générée à partir de toutes les observations SNfactory
acquises à la fin de 2012. Les conditions atmosphériques moyennes sont reportées dans la Table 6.1.
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Figure 6.3 – Distribution des
paramètres atmosphériques
sur 26 532 observations : pres-
sion, température, humidité
relative et vitesse du vent.
Table 6.2 – Statistiques Warehouse, en date du 16/05/2013.
Type cible # cibles # spectres zmax
Total 1364 6484 2,52
SN typée 981 5853 0,28
SN Ia 649 5259 0,24
SN Ia sélectionnée 324 4710 0,12
SN Ia suivie (≥ 5) 284 4625 0,12
6.1.4 Warehouse
La préparation et le suivi des observations au jour le jour sont réalisés au lbnl à l’aide du Sunfall
Data Taking (Aragon et coll., 2007, 2009). À partir des propositions de nouvelles cibles en provenance des
sondages de recherche, des candidats récemment identifiés par snifs, des SNe Ia confirmées en cours de
suivi, des conditions d’observation et des prévisions météorologiques, etc., le système aide à mettre en
place un programme optimal d’observation prêt à être exécuté par aic.
La base de données dans laquelle sont stockées toutes les cibles scientifiques jamais pointées par snifs
— hors étoiles de référence et poses d’engineering — est baptisée Warehouse. Outre les cibles suivies,
elle inclut aussi les objets qui, après une première observation de « typage », se sont avérés ne pas être
des SNe Ia, ou bien des SNe ne répondant pas à nos critères de sélection (essentiellement bon domaine
de redshift et phase suffisamment précoce). La Table 6.2 et les Fig. 6.4 à 6.7 présentent l’échantillon
Warehouse en date du 16/05/2013.
La Fig. 6.4 représente le diagramme de Sankey des cibles suivies : sur un total de 1364 cibles pointées
par snifs, 16 % ne sont pas des SNe, 36 % ne sont pas des SNe Ia (ou pas de façon certaine), et seulement
324 (24 %) SNe Ia ont été choisies pour être suivies spectro-photométriquement. Les 325 autres SNe Ia
ne passant pas les critères de sélection ont été abandonnées.
Cette faible efficacité (24 %) en terme de cibles sélectionnées est toutefois trompeuse : beaucoup de
cibles potentielles sont testées avant que quelques unes ne soient choisies pour être suivies. La Fig. 6.5
présente le diagramme de Sankey des spectres, plus représentatifs du temps investi sur les objets. Ainsi,
sur les 6484 poses spectroscopiques acquises par snifs, 4710 (73 %) l’ont été sur les SNe Ia sélectionnées.
La Fig. 6.6 présente quelques statistiques de l’échantillon des 284 SNe Ia effectivement suivies — et
non pas seulement sélectionnées pour l’être —, c.-à-d. comptant au moins 5 « époques » (observations
spectroscopiques) :
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Figure 6.4 – Diagramme de
Sankey des cibles observées
par snifs au 16/05/2013.
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Figure 6.5 – Diagramme de
Sankey des spectres acquis par
snifs au 16/05/2013.
– le redshift moyen est z = 0.051± 0.024 (moyenne ± écart type pour les 282 SNe disposant d’une
mesure de redshift), conforme à la fenêtre 0,03− 0,08 initialement visée ;
– La phase du 1er spectre est de −3,9± 4,1 jours avant le maximum de luminosité (moyenne ± écart
type pour les 201 SNe disposant à ce moment de l’analyse d’une estimation de la phase).
– Les SNe Ia de l’échantillon Warehouse sont observées environ 16 fois chacune (valeur médiane), ce
qui garantit une bonne couverture de leur courbe de lumière.
Notons que les redshifts et les phases stockées dans Warehouse ne sont souvent qu’approximatifs, car
généralement déterminés à partir d’un spectre snifs grossièrement étalonné. Il faut attendre des analyses
plus fines pour des valeurs plus précises (Sect. 6.3.2), mais ces premières indications sont suffisantes pour
organiser le planning des observations.
Enfin, la Fig. 6.7 donne la distribution en redshift de 905 SNe observées au moins une fois par snifs
et pour lesquelles une estimation de z est disponible (p.ex. le redshift de la galaxie hôte). Puisque les SNe
thermonucléaires (Ia) sont en moyenne plus lumineuses que les SNe de type gravitationnel (Ib/c et II),
elles couvrent un domaine de redshift plus étendu.
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Figure 6.6 – En h. : distri-
bution pour les SNe effective-
ment suivies du redshift (à g.,
282 SNe), de la première phase
spectrale (au c., 201 SNe) et
du nombre de spectres (à dr.,
284 SNe). En b. : répartition
dans le plan (redshift, première
phase), où la taille et la cou-
leur des symboles sont liées
au nombre de spectres obser-
vés. SN 2011fe (PTF11kly)
est la SN la plus souvent (57
époques) et précocement (dès
15 jours avant le maximum
de luminosité) observée par
snifs (Pereira et coll., 2013,
Sect. 8.2.4).
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Figure 6.7 – Distribution en redshift
de 905 SNe observées selon leur type :
SNe Ia (bleu), SNe II/IIn (rouge) et
SNe Ib/c (vert).
6.2 Production des données
J’ai décrit dans la première partie de ce document les nombreuses étapes nécessaires au traitement
spectro-photométrique des données en provenance de snifs, regroupées en trois phases successives :
– prétraitement des poses ccd et reconstruction et étalonnage spectroscopique des cubes de l’ifs
(Chap. 3) ;
– extraction du spectre des sources ponctuelles, après soustraction du fond galactique pour les SNe
(Chap. 4) ;
– étalonnage en flux à partir d’une procédure combinant l’ensemble des étoiles standards d’une nuit
(Chap. 5).
Toutes les étapes font intervenir, en plus des poses « scientifiques » de SN à réduire, une grande variété
de données annexes — poses d’étalonnage du détecteur (cartes de biais ou de courant d’obscurité) et du
spectrographe (lampes à arc ou à spectre continu), poses de la voie P , observations d’étoiles de référence,
etc. — tissant entre elles de nombreuses relations de dépendance.
À ce stade, le traitement des données snifs, de la pose brute du ccd au spectre étalonné en flux d’une
SN Ia, relève de la gageure. Il est évidemment inconcevable d’aborder la réduction de plus de 700000
poses sans recourir à une automatisation poussée de l’ensemble de la procédure, garante de la traçabilité
et l’homogénéité des résultats.
Nous avons donc mis en place, à partir de 2005 et effectif à partir de 2008, un système de traitement
des données par « flux opérationnel » (workflow), en décrivant les étapes de la réduction comme autant
de tâches de calcul interconnectées les unes aux autres. De fait, ce mode de production définit le flux des
données entre les différentes étapes, et établit des liens de parenté assurant la traçabilité des résultats.
Le workflow, hébergé au Centre de Calcul (CC) de l’IN2P3, s’appuie sur quatre composantes princi-
pales :
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– une base de données relationnelle, assurant la description des données et leurs interconnexions ;
– un système d’archivage (long terme) et de stockage (court et moyen termes) des données ;
– une base de codes de traitement des données, réalisant la mise en œuvre pratique des étapes du
traitement ;
– un pipeline de production, permettant la production de masse des données en tirant profit des
capacités de calcul intensif du CC.
Avec le recul, la mise en place de la production des données spectro-photométriques SNfactory s’est
avérée être un processus complexe, auquel la collaboration n’était pas préparée, surtout en terme de
main d’œuvre disponible et d’expertise. Cela a entraîné non seulement des tensions au sein des équipes,
mais également des retards significatifs dans la production des données et la publication des résultats. La
chaîne de production SNfactory est maintenant effective, et permet de réduire l’intégralité des données
snifs avec la précision nominale.
6.2.1 Base de données
La principale base de données SNfactory de stockage et production est une base PostgreSQL, avec
7 tables principales (Fig. 6.8) décrivant les différents types de données intervenant dans le processus de
traitement :
Target : description des cibles, SNe et étoiles standards (nom, coordonnées, type spectral, etc.) ;
Run : description des pointés d’objet (date, type de pointé, etc.) ;
Exposure : description des différentes prises de données constituant un pointé (date et conditions de
l’acquisition, pose science ou étalonnage, voies P/B/R ou une combinaison des trois, etc.) ;
Pose : description des poses ccd issue de l’acquisition (temps d’exposition, qualité du guidage et de la
pose, etc.) ;
Process : description des opérations de traitement effectuées sur une pose (identification du traitement
par un système d’étiquetage appelé « [x]fclass », version du code utilisé, etc.) ;
File : description des fichiers produits par les opérations de traitement (nom, taille, somme de contrôle,
etc.) ;
Job : description des agents ayant supervisé les opérations de traitement dans la ferme de calcul (nom,
version, état, etc.).
Les fichiers de données eux-mêmes ne sont pas stockés dans cette base, mais uniquement des pointeurs
vers leur lieu de stockage (Sect. 6.2.2). En conséquence, la table entière a une taille de 5,7 Gio seulement.
Les interactions avec la base sont simplifiées par une interface développée en Python/Django.
Les Fig. 6.9 à 6.12 présentent quelques statistiques issues de la base de données jusqu’à la fin de
l’année 2012.
– La Fig. 6.9 porte sur les différents types de cibles observées par snifs, où l’on voit que sur les 1547
objets catalogués dans la table Target, seulement 271 sont des SNe Ia effectivement suivies 2. Elle
indique également l’origine des SNe Ia suivies : une majorité (52 %) provient du programme de
recherche SNfactory, tandis que les SNe Ia publiques et de ptf contribuent à hauteur de ∼ 20 %. Le
programme lsq, le plus récent, n’a encore fourni que peu de sources suivies. La Fig. 6.10 donne la
répartition en redshifts, cette fois-ci mesurés avec précision, issus de la littérature ou d’observations
dédiées (voir Childress et coll., 2013, pour les détails, et Sect. 8.4.1).
– La Fig. 6.11 donne l’évolution du nombre de pointés (runs) spectroscopiques au fil du temps, en
fonction du type de la cible. Fin 2012, snifs avait réalisé ∼ 4600 pointés sur des SNe Ia suivies et
∼ 7700 sur des étoiles de référence, pour un total de plus de 14000 pointés.
– De façon similaire, la Fig. 6.12 donne l’évolution du temps de pose spectroscopique. Fin 2012, snifs
avait posé pendant plus de 3000 h sur des sources célestes, dont 2150 h sur des SNe suivies et 500 h
sur des étoiles standards.
6.2.2 Stockage des fichiers
Les données numériques de la collaboration sont stockées sur différents systèmes du CC-IN2P3 :
2. Une dizaine de SNe Ia observées en 2013 et comptabilisées dans Warehouse n’ont pas été intégrées dans ces statistiques.
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Figure 6.8 – Schéma de la base de données de production. Figure de N. Giraud.
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Figure 6.9 – En h. : évolution tempo-
relle du nombre total d’objets observés
en spectroscopie (en noir), de SNe (en
rouge), de SNe Ia (en vert) et de SNe Ia
suivies (en bleu). En b. : répartition des
SNe Ia suivies selon leur origine (bleu :
SNfactory, vert : ptf, rouge : lsq, noir :
autres sources).
– près de 10 Tio de données brutes (Table 6.3), en provenance directe de Hawaï, sont archivées de
façon permanente sur bandes High Performance Storage System (et également au nersc) ;
– les données brutes ainsi que celles de production, issues de la chaîne de traitement, sont stockées
sur disques Semi-Permanent Storage (sps) ;
– l’ensemble des codes de contrôle, d’acquisition, de production, etc., sont stockés sur un système afs.
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Figure 6.10 – Distribution en redshift
des SNe. En h. : SN spectrées, selon leur
suivi spectrographique (252 SNe Ia sui-
vies, en bleu, parmi 579 SNe Ia unique-
ment spectrées, en vert, parmi 881 SNe
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Figure 6.11 – Évolution du nombre de
pointés spectroscopiques par semaine (en
h.) et cumulé (en b.) en fonction des
sources observées : SNe Ia suivies (4464
poses, en bleu), étoiles standards (7402,
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Figure 6.12 – Évolution du temps de
pose (en heures) par semaine (en h.) et
cumulé (en b.) en fonction des sources
observées : étoiles de référence (en rouge),
SNe suivies (en bleu) et non suivies (en
vert).
Table 6.3 – Répartition des poses de données brutes, au 17/05/2013.
Fclass Type # Taille [Gio]
03 Arc 99k 1074
07 Continuum 78k 764
12 Twilight 21k 463
17 Objet 279k 1924
24 Bias 138k 2853
25 Dark 31k 628
52 Dôme 91k 1858
Total 741k 9567
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Même si SNfactory n’est pas une collaboration de grande ampleur, la gestion du stockage de toutes ces
données n’est pas une mince affaire. Les statistiques sont édifiantes : au 17/05/2013, près de 16,9 millions
de fichiers sont stockés sur sps, totalisant 61,6 Tio ! Notons toutefois que ces chiffres astronomiques
incluent tous les fichiers jamais produits, y compris lors de productions de tests ou maintenant obsolètes.
6.2.3 Codes de traitement
Je n’entrerai certainement pas dans les détails de la réalisation technique des différents codes d’acqui-
sition, de traitement et de gestion des données, même s’ils ont évidemment leur importance et ont occupé
une large fraction de mon temps ces dix dernières années.
Pour ce qui concerne spécifiquement la partie dont je suis responsable, à savoir le traitement spectro-
photométrique des données snifs, le code se décompose essentiellement en deux grands blocs :
– le code en C de réduction des cubes (18k lignes de code hors commentaires), s’appuyant sur les
librairies IFU_libs de l’observatoire de Lyon ;
– le reste du code — soustraction du fond de lumière diffuse, extraction des sources ponctuelles,
étalonnage en flux, etc., (32k lignes) — élaboré à partir de 2005 dans le langage Python sur les
librairies numériques numpy+scipy (Jones et coll., 2001) et graphique matplotlib 3 (Hunter, 2007).
L’ensemble du code est archivé sur le dépôt cvs (Concurrent Versions System) de la collaboration.
6.2.4 Pipeline SNfactory
Le pipeline SNfactory met en œuvre le flux opérationnel (workflow) de la chaîne de production des
données snifs. Pour chacune des étapes majeures de traitement — prétraitement des ccd, extraction et
étalonnage des cubes, étalonnage en flux, etc. —, il doit :
1. interroger la base de données sur les fichiers à traiter, et les transférer de l’espace de stockage vers
la zone de travail ;
2. lancer les programmes de réduction appropriés sur les machines (workers) de la ferme de calcul, et
vérifier le bon déroulement des opérations ;
3. à la fin du calcul, enregistrer les fichiers résultants dans la base de données en les connectant aux
différents fichiers parents, et les archiver dans l’espace de stockage ;
Toute l’opération constitue un « job », et ses caractéristiques principales sont également enregistrées dans
la base de données.
Dans la terminologie SNfactory, les étapes de la chaîne de production sont préparées par des « plans ».
Ces programmes, en interaction avec la base de données, élaborent les scripts autonomes qui seront
transmis aux workers. Pour tirer pleinement profit de la puissance des fermes de calcul du CC-IN2P3,
ces scripts ne doivent porter ni sur trop (p.ex. l’intégralité des données à traiter) ni sur trop peu (p.ex.
traitement pose par pose) de fichiers à la fois. Ils traitent donc des données regroupées par nuit ou par
cible.
Après insertion des fichiers bruts — essentiellement des poses ccd — dans la base de données, la
production principale de SNfactory est gérée par 10 plans (Fig. 6.13) :
plan_file_quality (pfq) : prétraitement des poses ccd de chaque nuit (Sect. 3.1) ;
plan_cube_generation (pcg) : extraction et étalonnage spectral des cubes de chaque nuit (resp.
Sect. 3.2 et 3.3) ;
plan_extract_star (pes) : extraction du spectre des étoiles standards (Sect. 4.2) de chaque nuit ;
plan_multi_standard (pms) : préparation de l’étalonnage en flux multi-standard pour chaque nuit
(Sect. 5.2) ;
plan_photometric_ratios (ppr) : calcul des rapports photométriques pour chaque pose de chaque
cible à partir des sources secondaires de la voie P (Sect. 5.3.1 et 5.3.2) ;
plan_flux_solution (pfs) : calcul de l’extinction atmosphérique effective de chaque pose à partir de
son rapport photométrique et de l’extinction moyenne de la nuit (Sect. 5.3) ;
plan_flux_calibration (pfc) : application de l’étalonnage en flux pour chaque pose de chaque cible
(Sect. 5.3) ;
3. Avec laquelle ont été produites la plupart des figures de ce mémoire.
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Figure 6.13 – Schéma de
principe du flux opérationnel
(workflow) de la chaîne de pro-
duction SNfactory, des don-
nées brutes (en h. à g.) aux
données finales (en b. à dr.).
Chaque boîte représente une
étape majeure du processus,
concrétisée par un « plan ».
plan_gs_psf (pgp) : ajustement du modèle de psf atmosphérique (Sect. 4.2.1) sur les sources secon-
daires de la voie P , utilisé dans la procédure de soustraction de la galaxie ;
plan_ddt : construction du modèle de fond galactique pour chaque cible, et soustraction pour chaque
pose (Sect. 4.1) ;
plan_analyze_timeseries (pat) : production pour chaque cible des séries temporelles, des courbes de
lumière dans différents systèmes photométriques, ajustement des courbes de lumière des SNe Ia par
salt2, etc.
Les différentes étapes du pcg sont détaillées dans la Fig. 3.1, tandis que celles des trois plans consacrés à
l’étalonnage en flux — pms, pfs et pfc — sont présentées Fig. 5.8.
Les plans les plus gourmands en temps de calculs et en espace disque sont pfq (chacune des poses
prétraitées occupe 65 Mio) et pcg (l’opération d’extraction des cubes est particulièrement lente). Malgré
l’automatisation de la procédure, la production des données n’est donc pas une opération anodine : il
faut compter un mois équivalent temps plein pour un traitement complet des données. Les derniers
développements visent à la mise en place d’une production incrémentale plus réactive, permettant le
traitement « au jour le jour » des nouvelles données plutôt que l’approche monolithique.
6.3 L’échantillon SNfactory
6.3.1 Production « New Hampshire »
Depuis 2008 et la mise en place effective du système décrit précédemment, de nombreuses « productions »
de données ont été réalisées, chacune intégrant les observations les plus récentes et apportant son lot
d’innovations et de correctifs dans les procédures de traitement. La tradition est de baptiser chaque
production majeure — hors procédure de soustraction du fond galactique — du nom d’un des États Unis
d’Amérique : Alabama, Alaska, etc. Ainsi, le nom officiel de la dernière production en date (octobre
2012), utilisant le code de réduction 2.00, est SNF-0200-NEWHAMP, pour New Hampshire (NH). De
chaque production générique dérivent une ou plusieurs productions incluant la soustraction du fond
galactique, baptisées du nom d’un des parcs nationaux de l’état en question, p.ex. Ahern puis Bedell pour
le New Hampshire.
L’échantillon NH constitue donc la version la plus récente de la production des données SNfactory,
appliquant aux données acquises par snifs jusqu’à fin 2012 les versions les plus récentes des codes de
traitement. Notons qu’à toutes les observations de Warehouse (Sect. 6.1.4) ou de la base de données
(Sect. 6.2.1) ne correspondent pas nécessairement des données totalement réduites. Le phénomène
d’attrition est généralement lié à des problèmes techniques — p.ex. détecteurs chauds, lampes d’étalonnage
grillées, erreurs de pointé, etc. — passés jusque là inaperçus.
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L’échantillon NH compte finalement :
– 267 SNe Ia suivies au moins cinq fois (hors poses de référence nécessaires à la construction du
modèle galactique). Parmi elles, 248 ont une courbe de lumière BVR pouvant être raisonnablement
ajustées par salt2 (Fig. 6.14, sans sélection sur la qualité de l’ajustement) ;
– 11 étoiles brillantes (des catalogues HR et HD) et 29 étoiles faibles.
Les statistiques sur la qualité photométrique de cet échantillon seront présentées au Chap. 7.
Une comparaison de la distribution en redshift des SNe Ia de SNfactory avec les autres échantillons de
SNe proches (0,01 ≤ z ≤ 0,1) est présentée Fig. 6.15 :
– 18 SNe de l’échantillon historique de Calán/Tololo (Hamuy et coll., 1996) ;
– 9 SNe avec z <∼ 0,02 de Krisciunas et coll. (2004) ;
– 120 SNe en provenance des échantillons Center for Astrophysics Supernova (Hicken et coll., 2009,
2012), avec z <∼ 0,04 ;
– 59 SNe Ia des échantillons Carnegie Supernova Project (Contreras et coll., 2010; Stritzinger et coll.,
2011) ;
– 138 SNe en provenance du Lick Observatory Supernova Search (Ganeshalingam et coll., 2010;
Silverman et coll., 2012). Notons que cet échantillon ne sera pas inclus dans l’analyse union3 à
venir, car considéré comme de piètre qualité photométrique ;
– 4 SNe proches du Supernova Cosmology Project, un échantillon focalisé sur les SNe Ia distantes
(Kowalski et coll., 2008; Amanullah et coll., 2010; Suzuki et coll., 2012) ;
– 11 SNe du Sloan Digital Sky Survey Supernova Survey 1re année (Holtzman et coll., 2008; Kessler
et coll., 2009) ;
– L’échantillon CFHT Legacy Survey Supernova Program (Astier et coll., 2006; Guy et coll., 2010) ne
fournit pas de SNe Ia dans ce domaine de redshift.
De part sa distribution en redshift, l’échantillon SNfactory constitue un des échantillons majeurs de
SNe Ia proches, tant en quantité qu’en qualité. En effet, beaucoup des lots ci-dessus visent des SNe trop
proches (z < 0,01) et détectées lors de recherches ciblées, ce qui les rend particulièrement sensibles à divers
biais (mouvements propres et mouvements d’ensemble, effets de sélection). Inversement, les échantillons
de SNe lointaines sont déjà sensibles aux considérations cosmologiques, et ne permettent pas une étude
découplée des propriétés des SNe. Ajoutons évidemment que l’échantillon SNfactory est en outre le seul
échantillon spectro-photométrique.
6.3.2 IDR « metaAHERN »
Afin que chacun puisse accéder facilement et de façon homogène aux données réduites issues d’une
production précise, la distribution des séries temporelles spectro-photométriques des SNe Ia SNfactory au
sein de la collaboration se fait à l’aide d’une Internal Data Release (idr) 4. Cette archive regroupe une
large sélection de spectres entièrement traités, ainsi que de nombreuses méta-données décrivant les objets
(nom, redshifts héliocentrique et cmb-centrique, date du maximum de luminosité, etc.) et les poses (date,
conditions d’observation, magnitudes synthétiques, fichier originel, etc.).
La dernière idrmise en circulation dans la collaboration, dérivée de la production New Hampshire/Ahern
et encore en cours de validation, est baptisée metaAHERN. Cette archive de 376 Mio contient les spectres
réduits B +R de 3051 observations sur 217 SNe Ia ayant passé toutes les étapes du traitement. Puisque
l’échantillon SNfactory n’est pas encore public, je ne peux en présenter que les caractéristiques principales
(Fig. 6.16, 6.17 et 6.18), en dehors de toute description détaillée.
Au terme de la réduction des données, toutes les séries temporelles des SNe sont ajustées à l’aide de
salt2 (Spectral Adaptive Lightcurve Template version 2.2, Guy et coll., 2005, 2007, 2010), une méthode
standard de modélisation de la courbe de lumière à base de patrons spectraux (voir p.ex. Chotard, 2011,
pour une présentation détaillée de la procédure dans le contexte de SNfactory). L’ajustement se fait sur
les bandes BVRSNf et permet de mesurer 4 paramètres essentiels décrivant les SNe :
– la magnitude apparente au maximum de lumière dans la bande B ;
– la date du maximum de lumière dans la bande B, référence de la « phase » des observations ;
– x1, un terme de forme de la courbe de lumière ;
– c, un terme de couleur.
Les SNe de metaAHERN sont alors réparties en deux catégories :
4. Outre l’idr SN Ia sur laquelle je vais me concentrer, l’équipe de production fournit également une idr SN II (7 objets)
et une idr étoiles standards (40 étoiles, dont 29 faibles).
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Figure 6.15 – Distribution en redshifts
des SNe SNfactory (production NH) et
des autres échantillons proches (0,01 ≤
z ≤ 0,1). La zone grisée correspond au
domaine de redshift 0,03 < z < 0,08
visé par SNfactory. Voir texte pour les
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Figure 6.16 – Répartition en coor-
données galactiques des 217 SNe Ia
de l’idr metaAHERN, projetées sur la
carte de poussière galactique à 100 µm
iras/cobe.
Good : 156 SNe Ia (2395 spectres) passant les quatre critères de qualité suivants :
1. un suivi sur au moins 5 nuits différentes — hors poses de référence galactique ;
2. une dispersion (nmad) autour de l’ajustement salt2.2 des courbes de lumière BVRSNf inférieure
à 0,12 mag (cf. Sect. 7.2.2.1) ;
3. moins de 20 % de mesures aberrantes (outliers) à plus de 0,2 mag ;
4. les critères de couverture en phase et couleur préconisés par Guy et coll. (2010) :
– au moins 4 mesures entre −10 et +35 jours,
– au moins une mesure entre −10 et +5 jours,
– au moins une mesure entre +5 et +20 jours,
– au moins une mesure de couleur B − V entre −8 et +10 jours.
Bad : 61 SNe (656 spectres) ne satisfaisant pas ces critères de qualité à l’heure actuelle (mais tout
espoir n’est pas perdu). Notons que les SNe de ce sous-groupe ne présentent pas nécessairement des
courbes de lumière de mauvaise qualité : il peut également s’agir de SNe atypiques mal décrites par
les patrons spectraux de salt2.
Quelques SNe n’apparaissent même pas dans l’idr (missing), généralement parce que l’unique pose de
référence galactique n’a pas pu être traitée, ce qui ne permet pas la soustraction de l’hôte et disqualifie
d’emblée l’ensemble des observations. Une méthode devant permettre de corriger ce problème est en cours
de développement.
Les Fig. 6.17 et 6.18 présentent quelques statistiques de l’idr metaAHERN.
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Chapitre 7
Précision photométrique
J’aborde dans ce chapitre les éléments permettant de caractériser la précision photométrique desmesures snifs. Mann et coll. (2011) ont obtenu avec ce même instrument une précision phénoménale de
0,56 mmag, mais en l’utilisant dans une configuration originale sur des étoiles brillantes. Je me concentre
ici sur les estimations s’appliquant aux observations de l’échantillon SNfactory.
7.1 Photométrie synthétique
Le spectrographe snifs fournit un spectre étalonné en flux sur l’ensemble de son domaine spectral,
nominalement 3200–5300 Å pour la voie B et 5000–10 200 Å pour la voie R, mais restreint après la
procédure de réduction aux domaines utiles 3300–5150 Å en B et 5100–9700 Å en R.
À partir de ces spectres, il est possible de « synthétiser » toutes les mesures de photométrie portant
sur une bande passante incluse dans le domaine utile :
X = −2,5 log
(∫
TX(λ)S(λ)λ/hcdλ∫
TX(λ)λ/hcdλ
)
+X0 (7.1)
où
– TX(λ) désigne la transmission du filtre X,
– le spectre S(λ) est exprimé en fλ = erg cm−2 s−1 Å
−1, et a éventuellement été ramené dans le
référentiel de la source (deredshifted) et/ou corrigé de l’extinction interstellaire de la Voie Lactée
(dereddened, p.ex. Chotard, 2011),
– la magnitude synthétique X « en photons » est calculée sur un spectre exprimé en cλ = photons
cm−2 s−1 Å−1 (Nugent et coll., 2002), d’où le facteur hc/λ,
– X0 est le point zéro du système de magnitude.
Nous pouvons donc calculer les magnitudes synthétiques dans les différents systèmes de filtres de la
littérature (p.ex. Fig. 7.1). Cependant, ces systèmes ont plusieurs inconvénients majeurs dans le cas de
mesures spectro-photométriques :
– la transmission tabulée est souvent mal définie, car elle intègre non seulement la transmission
du filtre physique, mais aussi, selon les cas, le point zéro, l’efficacité du reste de l’optique et du
détecteur, ou le terme d’extinction atmosphérique ;
– la couverture des filtres peut éventuellement s’étendre au delà de la bande passante de snifs, p.ex.
le filtre Bessel-U ou les filtres z de sdss et snls ;
– les transmissions se superposent généralement — surtout dans les filtres Bessel, la situation tend à
s’améliorer dans les configurations les plus récentes —, ce qui introduit des termes covariants entre
les magnitudes synthétiques.
J’ai donc défini pour SNfactory un système de filtres synthétiques, en respectant les contraintes
suivantes :
1. transmission « porte » contenue dans le domaine 3300–9200 Å (référentiel de l’observateur) : la
coupure basse à 3300 Å permet d’ignorer le domaine à moindre s/b et affecté par d’éventuelles
erreurs d’étalonnage en flux (coupure de l’ozone), tandis que la coupure haute à 9200 Å évite la
bande tellurique intense H2O difficile à corriger avec précision ;
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Figure 7.1 – Comparaison des différents
systèmes photométriques, de h. en bas :
SNfactory, Bessell & Murphy (2012),
sdss (Doi et coll., 2010), snls/Megacam
(Regnault et coll., 2009), loss/kait (Ga-
neshalingam et coll., 2010), csp (Stritzin-
ger et coll., 2011), cfa/Keplercam (Hi-
cken et coll., 2009).
Table 7.1 – Définition des filtres SNfactory.
Filtre 〈λ〉 λmin λmax
U 3701,2 3300,0 4102,4
B 4601,2 4102,4 5100,0
V 5744,6 5200,0 6289,2
R 6947,9 6289,2 7606,6
I 8403,3 7606,6 9200,0
2. couverture dense — sans interruption ni recouvrement — du domaine spectral, hormis pour
une petite zone inter-voie (5100–5200 Å) affectée par les fluctuations de transmission de la lame
dichroïque ;
3. filtres spécifiques à chacune des voies spectroscopiques B et R, de sorte qu’une mesure dans un
filtre ne nécessite les données que d’une voie, et est possible même si l’autre voie est hors service ;
4. système classique de type UBVRI ;
5. résolution spectrale uniforme par voie.
Le système SNfactory compte donc 5 filtres (Table 7.1 et Fig. 7.1) : USNf et BSNf portent sur la voie B
(avec une résolution spectrale RB = 4,6), et VSNf , RSNf et ISNf sur la voie R (RR = 5,3).
7.2 Estimations de la précision photométrique
7.2.1 À partir des étoiles de référence
La précision spectro-photométrique effective des mesures snifs peut s’estimer en comparant les spectres
étalonnés des étoiles standards aux flux de référence. Notons que cette estimation est éventuellement
légèrement biaisée (optimiste), car elle compare à des spectres de référence qui ont été utilisés dans le calcul
de la solution en flux. Néanmoins, ce biais est atténué par l’utilisation dans la procédure d’étalonnage de
nombreuses étoiles de type et de source différents.
La Fig. 7.2 illustre la méthode appliquée à l’ensemble des ∼ 370 spectres de l’étoile EG131 (production
NH), obtenus en nuits photométriques (P ) et non photométriques (N). Cette étoile a pour propriété
intéressante d’être un corps noir quasi-parfait (Bessell, 1999), sans raie d’absorption significative. La
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Figure 7.2 – Évaluation de la précision
spectro-photométrique de snifs à par-
tir des 370 spectres de EG131 (en gris,
production NH), dont la moyenne (traits
épais) est comparée à la table de réfé-
rence (en vert). Les zones grisées cor-
respondent aux bandes telluriques. En
b. : la valeur médiane de l’erreur rela-
tive (erreur systématique ∼ −0,3 %) et
sa dispersion (nmad, erreur statistique
>∼ 2 %).
comparaison n’est donc pas affectée par d’éventuels problèmes de comparaison avec la table de référence
(Sect. 5.2.4.1). L’erreur systématique, c.-à-d. l’écart moyen au flux de référence, est de ∼ −0,3 %, sans
dépendance chromatique forte. Il n’est pas exclu qu’au moins une partie de ce décalage soit liée à une
inconsistance de point zéro. Plus intéressant pour l’estimation de la qualité spectro-photométrique de
snifs, l’erreur statistique, c.-à-d. la dispersion des spectres étalonnés, est de >∼ 2 %, là encore avec une
faible dépendance chromatique (si ce n’est pour λ >∼ 9000 Å, correspondant à une bande tellurique H2O
difficile à corriger, Buton et coll. 2013). Notons également dans cette figure la présence de quelques
« défaillances catastrophiques », avec une erreur essentiellement achromatique > 20 % et facilement
identifiables par des tests statistiques.
L’estimation de la précision photométrique par bande pour cette même étoile EG131 est illustrée
Fig. 7.3. Pour ne pas être trop affecté par les points aberrants — qui résultent généralement d’un souci
majeur dans la chaîne de réduction des données —, nous utilisons la statistique « xrms », qui correspond
au rms standard après coupure des points à plus de 0,2 mag.
Enfin, la procédure peut être élargie à l’ensemble des étoiles standards de SNfactory (Fig. 7.4 et
Table 7.2). Nous nous restreignons dans un premier temps aux « Fab 5 », c.-à-d. les 5 étoiles observées le
plus couramment, et dont les tables de références sont les mieux établies : G191-B2B (V = 11,8), GD71
(V = 13,0), GD153 (V = 13,3), BD+17°4708 (V = 9,9) et P177D (V = 13,5), auxquelles nous avons
ajouté EG131 (V = 12,3).
Comme nous pouvons le voir à partir de ces statistiques établies sur près de 1800 observations obtenues
dans tout type de condition atmosphérique sur 8 ans :
– la précision photométrique globale (P +N) est de 25 mmag xrms sur les 5 bandes, sans grande
dépendance chromatique ;
– la précision est logiquement meilleure en nuit P (21 mmag) qu’en nuit N (28 mmag), puisque
l’étalonnage en conditions N fait intervenir l’étape supplémentaire des rapports photométriques
(Sect. 5.3) ;
– les erreurs sont très corrélées entre les bandes, avec des coefficients ρ > 0,70 en nuits P , et > 0,80
en nuits N . Là encore, cela se comprend par le fait que les rapports photométriques sont « gris » et
corrèlent fortement l’ensemble des bandes entre elles ;
– De fait, les erreurs sur les couleurs sont < 10 mmag, bien moindres qu’on ne pourrait l’attendre a
priori, même sans coupure des points aberrants (puisqu’ils ont des magnitudes covariantes).
Les résultats obtenus sur les ∼ 3270 observations des 29 étoiles standards de SNfactory observées
plus de 10 fois sont similaires : 28 mmag xrms, avec 23 mmag en nuits P et 31 mmag en nuits N . La
légère dégradation est compatible avec une dispersion de l’ordre de 1 % sur les points zéro des tables de
référence.
Ces chiffres quantifient la précision spectro-photométrique de l’instrument snifs et de toute sa chaîne
de traitement, dans le cadre d’observations de sources ponctuelles sans fond structuré relativement
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Figure 7.3 – Photométrie synthétique de EG131 (production NH) dans les filtres SNfactory (les •
correspondent aux nuits photométriques, les ◦ aux non photométriques).
brillantes (étoiles standards avec V <∼ 14). Ils intègrent les erreurs induites par l’étalonnage spectral des
cubes — dans la limite des hauts flux —, ainsi que les imprécisions liées à la méthode d’étalonnage en
flux — détermination multi-standard de l’extinction atmosphérique et de la solution en flux, utilisation
des rapports non-photométriques. En revanche, ils ne tiennent pas compte des erreurs introduites par
la procédure de soustraction du fond galactique (Sect. 4.1). Surtout, ils ne couvrent pas le domaine de
magnitude des objectifs primaires de SNfactory, à savoir les SNe (V ∼ 16− 21, Fig. 7.5), et peuvent donc
passer sous silence des erreurs d’extraction liées à des non linearités aux bas flux.
7.2.2 À partir des supernovæ
Puisque l’objectif de SNfactory est d’observer des supernovæ, l’idéal serait d’estimer la précision
spectro-photométrique de snifs directement sur ces objets. Malheureusement, les magnitudes attendues
ne sont ni connues a priori ni même constantes... Il faut donc user d’artifice, soit en comparant les
observations à des modèles, soit en les comparant à des mesures provenant d’autres instruments.
7.2.2.1 Comparaison avec SALT2
Les courbes de lumière de toutes les SNe de l’échantillon NH/Bedell 1 ont été modélisées par salt2
(version 2.2). Les résidus de l’ajustement permettent une (certaine) estimation de la précision photomé-
trique de nos mesures (Fig. 7.5 et Table 7.3). La dispersion observée — avec un xrms global de 60 mmag
— est significativement plus grande que celle estimée sur les étoiles standards (28 mmag). De plus, un des
éléments marquants est l’accroissement des résidus à mesure que le flux de la source diminue, alors même
que les erreurs sur les magnitudes synthétisées ne sont jamais dominées par le bruit de photons.
1. La production NH/Ahern est affectée d’un problème technique dans la soustraction galactique, sans conséquence
notable sur les statistiques de l’idr metaAHERN présenté précédemment (Sect. 6.3.2), mais dégradant à la marge la qualité
des courbes de lumière. J’utilise ici la dernière production en date, NH/Bedell, dans lequel ce problème a été corrigé.
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Figure 7.4 – Précision photométrique estimée dans les filtres UBVRI SNf à partir des observations des
six étoiles standards G191-B2B, GD71, GD153, BD+17°4708, P177D et EG131 (production NH). Les
histogrammes de la diagonale représentent la distribution des erreurs en magnitude dans les différentes
bandes, en nuits photométriques (bleu) ou non (rouge), avec indiqués pour chacune l’écart type et le nmad.
Les figures hors diagonale tracent les corrélations entre les bandes, dans les conditions photométriques
(en h. à dr.) et non photométriques (en b. à g.).
Table 7.2 – Précision photométrique estimée dans les filtres UBVRI SNf à partir des observations des six
étoiles standards G191-B2B, GD71, GD153, BD+17°4708, P177D et EG131 (production NH), en nuit
photométrique (P ) ou non (N).
Filtre Stat. P +N # P # N #
U xRMS 0,027 1772 0,023 714 0,029 1058
nMAD 0,019 0,019 0,020
B xRMS 0,025 1772 0,021 714 0,027 1058
nMAD 0,018 0,016 0,018
V xRMS 0,025 1763 0,021 724 0,027 1039
nMAD 0,017 0,017 0,018
R xRMS 0,025 1764 0,021 725 0,027 1039
nMAD 0,016 0,015 0,018
I xRMS 0,025 1763 0,020 724 0,028 1039
nMAD 0,018 0,017 0,018
B − V RMS 0,010 1748
V −R RMS 0,006 1749
V − I RMS 0,010 1749
Total xRMS 0,025 8834 0,021 3601 0,028 5233
nMAD 0,018 0,017 0,018
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Figure 7.5 – Précision photométrique des SNe estimée dans les filtres BVRSNf à partir de l’ajustement
par salt2 (Guy et coll., 2007) de 159 courbes de lumière passant les critères de qualité (production
NH/Bedell). À g. : distribution des résidus en magnitude, en fonction de la magnitude observée. Les •
(resp. ◦) correspondent aux observations photométriques (resp. non-photométriques). À dr. : distribution
des magnitudes observées.
Table 7.3 – Précision photométrique des SNe (production NH/Bedell) estimée à partir de l’ajustement
salt2 des courbes de lumière BVRSNf (cf. Fig. 7.5). La statistique « fpa » désigne la fraction (en
pourcent) de points aberrants — avec une erreur > 0,2 mag — retirés pour le calcul du xrms.
Filtre Stat. P +N # P # N #
BVR RMS 0,092 6408 0,079 2746 0,100 3662
xRMS 0,060 6180 0,057 2691 0,061 3489
nMAD 0,053 0,048 0,056
FPA 3,8 2,1 5,0
B − V RMS 0,043 801
V −R RMS 0,030 814
De fait, les SNe Ia constituent des sources significativement plus faibles (V ∼ 16− 20) que les étoiles
standards utilisées pour l’étalonnage en flux (V <∼ 14), et sont donc plus exigentes en terme d’éventuels
biais à bas flux. Un important travail a été mené pour mettre en évidence et corriger de tels biais :
– caractérisation et soustraction des cartes structurées de biais et de courant d’obscurité (red wings,
blue step), et du fond de lumière diffuse (Sect. 3.1) ;
– tests de validité des méthodes statistiques utilisées dans la procédure d’extraction des cubes
(Sect. 3.2.2), nous conduisant en particulier à préférer un ajustement des moindre carrés, moins
biaisé dans le domaine des bas flux ;
– tests de performance de la méthode d’extraction de source ponctuelle (Sect. 4.2.4).
Sur ce dernier point, même si les tests de Monte-Carlo semblent rassurants, un nombre encore trop grand
d’extractions en voie B ne convergent pas vers une description raisonnable de la psf atmosphérique
(blue runaway). Cela est dû à un s/b trop faible dans la bande U , où la transmission de l’instrument
est effectivement moindre, l’extinction atmosphérique plus forte, et où le flux des SNe chute. Un travail
d’amélioration et de consolidation de la procédure d’extraction de la source ponctuelle aux très bas flux
va donc devoir être mené rapidement pour pouvoir tirer le meilleur parti de snifs.
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D’autres facteurs peuvent également être invoqués pour expliquer la dégradation effective de la
précision photométrique :
– Toutes les observations de SN sont passées par la procédure de soustraction du fond galactique
(Sect. 4.1). Or il apparaît que la méthode employée n’est pas encore optimale et tend parfois à
laisser une composante galactique significative (d’où une surreprésentation de résidus négatifs). Un
travail de caractérisation et d’amélioration est en cours ;
– Enfin, la procédure de comparaison teste tout autant la précision photométrique de snifs que la
capacité de salt2 à modéliser les courbes de lumière. Or, même si salt2 est dorénavant considéré
comme une méthode de choix dans la standardisation des SNe pour une utilisation cosmologique
(p.ex. Guy et coll., 2010; Amanullah et coll., 2010; Silverman et coll., 2012; Suzuki et coll., 2012),
son modèle empirique semble avoir des difficultés à saisir toute la variété des SNe Ia (Chotard, 2011,
p.ex.), et n’est pas exempt d’erreurs systématiques même sur les SNe les plus « normales » (Pereira
et coll., 2013).
Concernant ce dernier point, Kim et coll. (2013) a développé à partir de l’échantillon SNfactory un
nouveau modèle des séries temporelles spectro-photométriques, sur la base d’un outil purement statistique,
les processus gaussiens. Les résidus photométriques sont estimés à 50–70 mmag dans les bandes gri, plus
grands dans le domaine UV. Une étude systématique sur l’ensemble de la production reste à mener.
7.2.2.2 Comparaison avec la littérature
R. Pereira a développé une méthode de comparaison des courbes de lumière de SN 2011fe obtenues
par différentes expériences de photométrie (Pereira et coll., 2013), et trouve une dispersion de 20 à
30 mmag entre snifs et les autres observations dans toutes les bandes. L’étude met surtout en évidence
la sous-estimation flagrante des erreurs systématiques des mesures photométriques, de l’ordre de 30 à
60 mmag, provenant essentiellement de problèmes d’étalonnage en flux (méconnaissance de la transmission
exacte du système, absence de correction S pour tenir compte des distributions spectrales différentes entre
la source et les étoiles de référence, etc.), et du même ordre de grandeur que l’erreur issue de l’ajustement
de salt2. Finalement, la qualité photométrique de SNfactory est jugée comparable à celle des mesures
purement photométriques traditionnelles.
Dans le cadre de ses études des corrections K, C. Saunders a également comparé les mesures SNfactory
avec celles obtenues avec le Space Telescope Imaging Spectrograph (stis) du hst. Sur un échantillon de
17 mesures à moins de 3 jours d’intervalle, l’écart entre les deux instruments — compte tenu de l’évolution
temporelle des SNe — est de 5± 5 mmag, compatible avec une différence nulle.
7.2.3 Utilisation d’étoiles à bas flux
Toujours dans le but d’établir une estimation de la précision photométrique des données SNfactory,
en particulier à bas flux, sans être dépendant d’une modélisation de la courbe de lumière des SNe ou
d’observations externes, nous avons mené des observations supplémentaires avec snifs sur :
– des étoiles de référence tertiaires de snls, afin de pouvoir aligner les systèmes photométriques
des deux expériences. Ainsi, la dispersion mesurée sur 30 poses de SNLS-D1-2460 (V = 17,4) et
SNLS-D1-0418 (V = 16,8) en conditions photométriques est de 21 mmag xrms en VRI, plus grandes
en B (30 mmag) et surtout en U (63 mmag) ;
– d’autres étoiles standards intrinsèquement faibles, p.ex. WD1431+257 (g = 16,8), ou des étoiles de
l’amas ouvert NGC 6791 (B = 18− 21) ;
– des étoiles standards SNfactory, mais observées avec des temps de pose arbitrairement courts pour
simuler des poses à très bas flux.
Évidemment, aucune de ces observations d’étoiles standards ne permet de tester la contribution de la
procédure de soustraction du fond galactique, et de quantifier la précision photométrique sur les SNe Ia
d’un bout à l’autre de la chaîne de traitement.
À l’heure actuelle, ces poses spéciales n’ont pas encore été analysées dans la dernière version de la
production des données, corrigeant un certain nombre de problèmes précédemment identifiés. Leur étude
devrait permettre de mieux identifier, et éventuellement atténuer, les biais résiduels aux très bas flux.
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Figure 7.6 – Transmission instrumen-
tale totale, combinant le télescope, l’op-
tique snifs et les détecteurs (mais hors
transmission atmosphérique), obtenues
pour la nuit 2009-11-03. La courbe pleine
représente la médiane de l’ensemble des
spaxels, tandis que la bande colorée en
indique la dispersion (nmad).
7.3 Transmission instrumentale
Incidemment, l’étalonnage en flux, dont nous avons testé la précision dans la section précédente,
permet de calculer la transmission totale du dispositif instrumental — télescope + snifs + ccd. Celle ci
peut s’écrire en nuit photométrique 2 :
Ti(λ) =
4C(λ) L˜i(λ)
∆λ× pi(D21 −D22)
hc
λ
(7.2)
avec
– Ti : transmission totale du spaxel i,
– C : solution en flux, supposée constante au cours de la nuit,
– L˜i : spectre de champ plat spectro-spatial (normalisé) pour le spaxel i,
– ∆λ : l’échantillonnage en longueur d’onde,
– D1 et D2 : diamètres effectifs des miroirs primaire et secondaire du télescope (Table 2.1).
Il est important de noter que la transmission instrumentale est un produit de l’étalonnage en flux : elle
n’intervient pas dans la procédure elle-même et n’affecte pas immédiatement sa précision. Elle influe
en revanche directement sur la quantité de photons reçue par les détecteurs, et donc sur le s/b des
observations.
La transmission calculée pour la nuit 2009-11-03 est représentée Fig. 7.6 (dépendance chromatique) et
Fig. 7.7 (dépendance spatiale). Notons que la transmission de la voie B (T < 15 %) est significativement
plus faible que celle de la voie R, sans que l’origine de cette contre performance ne soit identifiée avec
certitude (éléments optiques du spectrographe ?).
Nous pouvons également tracer l’évolution de la transmission instrumentale avec le temps, depuis les
premières prises de données de snifs à l’été 2004 jusqu’aux dernières nuits traitées fin 2012 (Fig. 7.8). Si
la transmission est restée relativement stable jusqu’à la mi-2009, elle chute régulièrement depuis (voir
également Fig. 5.10). Devant notre étonnement, l’administration du télescope a finalement admis que
l’équipe technique de uh88 n’assurait plus le nettoyage régulier du miroir primaire depuis cette époque...
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bandes de longueurs d’onde (production NH). La dernière aluminisation du miroir primaire du télescope
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Depuis cette dernière intervention, la transmission décroît régulièrement.
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Analyses scientifiques
J’évoque maintenant les résultats scientifiques obtenus dans le cadre de la collaboration SNfactory. Aurisque de décevoir le lecteur, je n’en ferai pas une revue approfondie, puisque j’ai choisi de focaliser ce
document sur le spectrographe snifs et les méthodes de réduction des données spectro-photométriques.
L’instrumentation n’est cependant pas une fin en soi, et toutes les procédures décrites dans les chapitres
précédents ne trouvent leur utilité que dans la réalisation des objectifs scientifiques du projet.
Les premiers résultats scientifiques de SNfactory se sont concentrés sur des thématiques n’impliquant
pas directement une utilisation cosmologique de l’ensemble de notre échantillon de SNe Ia, pour des
raisons que j’aborde Sect. 8.1. Ils ont été présentés dans 11 publications à comité de lecture, et une dizaine
d’autres sont actuellement en cours de soumission ou en préparation. Dans la présentation sommaire et
parcellaire que je vais en faire, je les classerai en trois grandes catégories :
– des études de cas, se focalisant sur une SN individuelle ou une catégorie restreinte (Sect. 8.2) ;
– les analyses spectrales des SNe Ia, tirant pleinement profit de la qualité spectro-photométrique des
observations snifs (Sect. 8.3) ;
– l’étude des galaxies hôtes (Sect. 8.4), plus particulièrement dans le cadre de la thèse de M. Rigault,
entamée en 2010 à l’ipnl sous ma direction.
8.1 Diagramme de Hubble
Constatons d’emblée que la collaboration SNfactory n’a pas encore rendu public son échantillon,
ni photométrique (courbes de lumière de photométrie synthétique) ni spectro-photométrique (séries
temporelles des spectres). Le diagramme de Hubble « classique » se construit en utilisant les méthodes
traditionnelles de standardisation photométrique des SNe Ia (p.ex. à partir des paramètres salt2, voir
les détails de la procédure dans Chotard 2011). Celui que nous pouvons établir à partir d’une sélection de
SNe Ia n’a pas été publié officiellement (Fig. 8.1), même s’il affiche une précision tout à fait analogue à
ceux de la littérature (p.ex. Suzuki et coll., 2012, pour la dernière compilation union 2.1). Cependant,
le travail d’identification et d’atténuation des erreurs systématiques à chaque étape de la production —
imperfections des ccd (red wings, blue step), soustraction du fond de lumière diffuse, biais d’extraction
du cube et de la source ponctuelle, étalonnage en flux et système photométrique, soustraction du fond
galactique, etc. — doit être achevé, notamment dans le régime des très bas flux concernant les phases
tardives des SNe les plus lointaines. Vis-à-vis de la photométrie classique, c’est le contrôle strict (et
laborieux) de ces erreurs systématiques qui fait la valeur ajoutée du projet SNfactory.
Les spectres snifs, par leur couverture spectrale et la possibilité offerte de calculer des magnitudes
synthétiques dans le référentiel de la source — et non pas uniquement dans le référentiel de l’observateur
comme c’est le cas en photométrie — permettent déjà d’évaluer l’impact des corrections K. Ces corrections,
qui autorisent la comparaison de sources à des redshifts différents, sont inhérentes aux méthodes de
photométrie traditionnelle (p.ex. Hogg et coll., 2002; Hsiao et coll., 2007), et les incertitudes qui en
découlent sont une source majeure d’erreurs systématiques. Sur la base de l’échantillon SNfactory,
Saunders et coll. (A Direct Measurement of K-Correction Bias and Dispersion for Type Ia Supernovæ,
en préparation) a pu estimer de façon directe ces erreurs. L’étude permet également de déterminer les
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Figure 8.1 – En h. : Dia-
gramme de Hubble de
146 SNe extraites de l’échan-
tillon NH/Ahern. Les points
représentent les magnitudes B
au maximum de lumière (à
une constante arbitraire près)
avant (◦) et après (•) standar-
disation par les paramètres
salt2 (version 2.2). La ligne
rouge indique le meilleur
ajustement à cosmologie fixée.
En b. : résidus au diagramme
de Hubble après standardi-
sation, avec une dispersion
de 0,149 ± 0,009 mag (rms)
comparable aux résultats des
expériences de photométrie
pure.
configurations optimales de filtres pour les futurs programmes de SNe Ia (p.ex. le Wide-Field Infrared
Survey Telescope).
8.2 Études de cas
8.2.1 SN 2005gj et les SNe-CSM
Le premier résultat publié par SNfactory concerne l’observation de SN 2005gj, une SN Ia de type
« hybride » initialement classifiée comme une IIn, car présentant des signes d’interactions avec une
enveloppe circumstellaire (? Aldering et coll., 2006 1). Cet objet constitue un rare exemple de SN-
csm (Circumstellar Medium, Silverman et coll., 2013) en forte interaction avec son environnement
circumstellaire, ce qui permet de porter un regard neuf sur le progéniteur.
8.2.2 SN 2006D et le Carbone non brûlé
Deux articles ont été publiés par la collaboration à propos des SNe Ia « à signature Carbone »
(Fig. 8.2), concernant d’une part l’observation de Carbone non brûlé à basse vitesse dans les spectres
précoces de SN 2006D (? Thomas et coll., 2007), et d’autre part l’identification de 5 cas dans l’échantillon
SNfactory par la recherche systématique de signature Carbone (? Thomas et coll., 2011). Là encore, la
non-observation systématique de signatures Carbone dans les spectres précoces a une incidence sur les
modèles d’explosion autorisés (p.ex. Silverman & Filippenko, 2012).
8.2.3 SN 2007if et les SNe « super-Chandra »
Selon la théorie « classique », les SNe Ia résultent de l’explosion d’une naine blanche (NB) à l’approche
de la masse de Chandrasekhar. Par conséquent, la 1re observation d’une SN « super-Chandra » surlumineuse
pour laquelle une masse supérieure à la masse limite de 1,4 M doit être invoquée (Howell et coll., 2006) a
sévèrement remis en cause cette théorie Single Degenerate, et relancé le modèle Double Degenerate d’une
fusion de deux NB. (Voir p.ex. Wang & Han, 2012; Hillebrandt et coll., 2013, pour deux revues récentes.)
SNfactory a contribué à l’étude des SNe super-Chandra par plusieurs analyses :
– ? Scalzo et coll. (2010) a réalisé la première mesure de la masse d’une SN de ce type, SN 2007if, et
aboutit effectivement à une masse totale de 2,4± 0,2 M ;
1. Dans ce chapitre, je préfixe par « ? » les études publiées par la collaboration SNfactory afin de les distinguer des
autres travaux.
104
8.3. Analyses spectrales
Figure 8.2 – Spectres de SN 2006D.
Les bandes grisées correspondent aux
domaines affectés par les raies C II
λλ4267,4745,6580 (pointillés) décalées
vers le bleu de 10 000 à 14 000 km/s, vi-
tesse caractéristique de la photosphère.
La signature Carbone est clairement vi-
sible sur les spectres les plus précoces. Fi-
gure extraite de Thomas et coll. (2007).
– ? Childress et coll. (2011) a étudié la galaxie hôte de SN 2007if, pour démontrer que cette SN était
certainement issu d’un progéniteur jeune et très peu métallique ;
– au total, ? Scalzo et coll. (2012) a identifié 5 SNe super-Chandra dans l’échantillon SNfactory.
Mais l’histoire ne s’arrête pas là : une nouvelle étude (? Scalzo et coll., A Range of Progenitor Masses
Is Required to Explain Normal Type Ia Supernovae, soumise à l’éditeur) détermine que la plupart des
SNe ont bien une masse totale inférieure à la masse de Chandrasekhar. Compte tenu de ces résultats,
et en l’état des modèles de progéniteur, il pourrait alors être nécessaire d’invoquer deux mécanismes
d’explosion distincts — ce qui mettrait à mal le caractère standard des SNe Ia considérées dans leur
ensemble. Pakmor et coll. (2013) ont toutefois proposé un modèle unifié, basé sur la fusion violente d’une
NB carbone+oxygène et d’une NB hélium, à même d’expliquer la variété des masses impliquées dans
l’explosion.
8.2.4 SN 2011fe, une SN Ia « normale »
SN 2011fe — également connue sous le nom de PTF11kly — découverte dans la galaxie M101 moins
de 12 h après son explosion par ptf (Nugent et coll., 2011), est la supernova de type Ia la plus proche
(6,4 Mpc) de ces 25 dernières années. Elle a donc été observée et étudiée dans ses moindres détails
(p.ex. Nugent et coll., 2011; Li et coll., 2011; Bloom et coll., 2012; Chomiuk et coll., 2012; Patat et coll.,
2013; Mazzali et coll., 2013), et fournit des contraintes sévères sur la nature de son progéniteur, une NB
carbone+oxygène en interaction non symbiotique (c.-à-d. sans transfert de masse significatif) avec un
compagnon de la séquence principale ou encore plus petit, compatible avec un scénario Double Degenerate.
La série temporelle spectro-photométrique de SN 2011fe — une des plus belles jamais acquises par
snifs (Fig. 8.3 et 8.4) — a été présentée et étudiée par ? Pereira et coll. (2013). Cet objet, sous tous
ses aspects, apparaît comme l’archétype de la SN Ia « normale », qui plus est très peu affectée par
l’extinction. Il constitue donc un bon test pour les différents modèles d’explosion (? Röpke et coll., 2012).
Les simulations numériques sont encore trop imprécises pour pouvoir conclure avec certitude — même si
le modèle de fusion de deux NB semble légèrement favorisé. Les observations tardives pourraient être
plus contraignantes.
8.3 Analyses spectrales
Même si la construction d’un diagramme de Hubble « classique » est une étape incontournable dans
tout projet de cosmologie observationnelle se basant sur les SNe Ia, elle constitue une utilisation a minima
des données spectro-photométriques de snifs. La diversité des SNe Ia ne peut être appréhendée que
par une analyse spectrale détaillée de leur série temporelle (voir p.ex. les thèses de S. Bongard 2005
et N. Chotard 2011, réalisées toutes les deux à l’ipnl). Avec l’arrivée récente de grands échantillons
de SNe proches, les publications dans ce domaine sont dorénavant pléthoriques — p.ex. Nordin et coll.
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Figure 8.3 – Série temporelle spectro-photométrique de SN 2011fe, de −15 à +100 jours par rapport au
maximum de luminosité dans la bande B. Figure extraite de Pereira et coll. (2013).
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Figure 8.4 – Courbes de lumière synthétisées dans les bandes UBVRI SNf de SN 2011fe. Les symboles
pleins (resp. ouverts) correspondent aux nuits photométriques (resp. non photométriques). Les résultats
de l’ajustement par salt2 sur les points UBVRSNf entre −16 et +25 jours sont également indiqués (traits
pleins) ainsi que les erreurs du modèle (bandes colorées). Figure extraite de Pereira et coll. (2013).
(2011); Foley et coll. (2011); Blondin et coll. (2011, 2012); Silverman et coll. (2012a,b) pour ne citer que
quelques unes des plus récentes —, mais elles se basent sur des données spectroscopiques dont la précision
photométrique reste à démontrer, en particulier au regard de la soustraction du fond galactique. De fait,
l’échantillon SNfactory, par sa qualité photométrique, sa taille et son homogénéité, constitue un lot de
données de 1er choix pour de telles études.
La première analyse spectrale d’un échantillon SNfactory a été publiée par ? Bailey et coll. (2009).
Elle propose une méthode originale et purement empirique de standardisation spectrale des SNe Ia, par
une recherche méthodique des rapports de flux (mesurés au maximum de lumière) corrélant le plus
avec la luminosité intrinsèque. Le rapport R642/443 = f(642 nm)/f(443 nm) est apparu comme le plus
pertinent, avec un coefficient de corrélation de 0,95 avec la magnitude absolue (ou le résidu de Hubble).
Son utilisation comme unique facteur de standardisation produit un diagramme de Hubble avec une
dispersion significativement moindre que celle obtenue par une correction photométrique classique à deux
paramètres (x1 et c).
L’analyse des indicateurs spectraux « classiques » mesurés au maximum de lumière (Fig. 8.5) a été
entamée par Chotard (2011). Certains d’entre eux — p.ex. les largeurs équivalentes — sont peu sensibles
à l’extinction par la poussière, et permettent de déterminer la couleur intrinsèque des SNe Ia. Cette étude
spécifique, publiée dans ? Chotard et coll. (2011), démontre que la loi de rougissement à laquelle sont
soumises les SNe Ia est conventionnelle (RV = 2,8± 0,3), contrairement à des déclarations antérieures.
L’étude exhaustive des indicateurs classiques fera l’objet de deux publications par ? Chotard et
coll. (Type Ia supernova maximum light spectral indicators from the Nearby Supernova Factory, I.
Standardization et II. Sub-classification, en préparation). La 1re montre que certains indicateurs spectraux,
p.ex. les EW Si II (voir Fig. 8.5), sont caractéristiques des propriétés intrinsèques des SNe et effectivement
très corrélés au paramètre de forme x1 de salt2. En revanche, l’utilisation de ces indicateurs n’améliore
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Figure 8.5 – À g. : spectre typique d’une SN Ia à son maximum de lumière, et ses principales caractéris-
tiques spectrales. À dr. : représentation des 4 principaux indicateurs spectraux « classiques » utilisés
dans les analyses spectrales des SNe Ia : le rapport de flux (flux ratio), la largeur équivalente (equivalent
width), le rapport d’absorption (absorption ratio) et la vitesse d’éjection (feature velocity). Les SNe Ia
utilisées pour cette figure sont SN 20011fe (à g.) et SNF20080512-010 (à dr.). Figure de N. Chotard.
que marginalement la standardisation des SNe Ia. Dans la 2e, les sous-classes qui peuvent être définies dans
l’espace des indicateurs spectraux correspondent globalement aux classes de la littérature (Blondin et coll.,
2012; Silverman et coll., 2012a), sans toutefois constituer des types réellement distincts de SNe Ia. Seules
les SNe « Shallow Silicon » similaires à SN 1991T semblent posséder des propriétés significativement
différentes. Leur exclusion permet une réduction sensible de la dispersion du diagramme de Hubble.
Enfin, à la marge des analyses spectrales traditionnelles, une standardisation purement statistique des
séries spectro-temporelles des SNe Ia de SNfactory a été publiée par ? Kim et coll. (2013). Elle s’appuie
sur la méthode des processus gaussiens, et semble produire de bons résultats en terme de standardisation,
même s’il ne s’agit encore que d’une démonstration de faisabilité. Elle tend à confirmer toutefois que les
paramètres salt2 (x1 et c) ne décrivent pas complètement la variété des SNe, et que l’introduction d’au
moins un terme supplémentaire (p.ex. une deuxième couleur) est nécessaire.
8.4 Galaxies hôtes
Comme je l’ai évoqué précédemment, un des problèmes majeurs dans notre compréhension des SNe Ia
est le problème du progéniteur (Wang & Han, 2012; Hillebrandt et coll., 2013) : excepté qu’il s’agit
probablement d’une naine blanche dans un système binaire, nous ne connaissons toujours pas avec
certitude le mécanisme physique à l’origine de ces explosions ! Cette situation embarrassante n’affecte
malheureusement pas seulement l’ego des astronomes, mais peut générer de sévères erreurs systématiques
si le processus à l’œuvre évolue avec le redshift.
Les SNe Ia elles-mêmes contribuent à éclaircir ce mystère, notamment par l’étude de leur environnement
circumstellaire (Sect. 8.2.1) ou par des méthodes de modélisation numériques. Plus rarement, seulement
pour les plus proches d’entre elles, l’observation détaillée du système avant ou après l’explosion contraint
la nature de leur compagnon (Sect. 8.2.4), même si le progéniteur n’a encore jamais pu être observé
directement.
Les galaxies hôtes des SNe Ia fournissent également d’importants indices. L’âge et la métallicité de
la population stellaire qui a vu apparaître la SN, et/ou la composition chimique du gaz à proximité,
semble influer sur ses propriétés (Childress et coll., 2013a, et les références incluses). Puisque ce même
environnement est connu pour évoluer sur les échelles de temps cosmiques, cela peut avoir une incidence
directe sur la pertinence et la précision de la comparaison des SNe Ia proches et lointaines.
La thématique cruciale des galaxies hôtes, actuellement en plein développement, est au cœur de
plusieurs analyses menées au sein de la collaboration SNfactory, avec deux approches sensiblement
différentes :
– une vision globale, utilisant les caractéristiques moyennes de la galaxie hôte ;
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– une approche locale, reliant les propriétés des SNe Ia à son voisinage immédiat, que j’ai initiée à
l’occasion de la thèse de M. Rigault.
Une troisième approche, impliquant la mesure du taux de SN dans les différents environnements galactiques
et à différents redshifts (p.ex. Maoz & Mannucci, 2012), a également été initiée (sans toutefois être conclue).
Elle relève cependant plus du programme de recherche — son efficacité, ses biais de détection, etc. — que
de la spectro-photométrie.
8.4.1 Propriétés globales
Dans le cadre de sa thèse au lbnl, et en marge du suivi snifs, M. Childress (2011) a centralisé
de nombreuses observations photométriques et spectroscopiques pour toutes les galaxies hôtes des SNe
SNfactory, publiées dans ? Childress et coll. (2013b).
– La spectroscopie optique à fente longue a été obtenue lors de campagnes d’observation dédiées, en
visant le cœur de la galaxie hôte. L’analyse des raies en émission du gaz permet non seulement de
déterminer le redshift de la galaxie avec la précision requise par l’étude des SNe, mais également sa
métallicité, le taux de formation stellaire (Star Formation Rate, sfr), l’extinction par la poussière,
etc.
– La photométrie provient pour l’essentiel soit de la voie P de snifs utilisée en mode imagerie (ugriz),
soit des archives publiques — sdss pour l’optique, Two Micron All Sky Survey pour le proche IR,
Galaxy Evolution Explorer pour l’UV. La reconstruction de la distribution spectrale de l’énergie
(Spectral Energy Distribution) permet d’estimer la masse totale de la galaxie, l’âge des populations
stellaires, le taux actuel et l’histoire de la formation stellaire, etc.
La conclusion de l’analyse de ces données est simple : les galaxies hôtes des SNe Ia SNfactory sont en
tout point représentatives des galaxies de champ classiques. En particulier, notre échantillon ne montre
pas de biais vers des galaxies plus massives, comme c’est généralement le cas dans les autres échantillons
proches (voir p.ex. Fig. 8.7).
Dans un deuxième temps, ? Childress et coll. (2013a) a confirmé les corrélations précédemment
observées (p.ex. Lampeitl et coll., 2010; Sullivan et coll., 2010; Kelly et coll., 2010; Gupta et coll., 2011)
entre les différentes caractéristiques des galaxies hôtes et les propriétés des SNe Ia, décrites par les
paramètres de standardisation de salt2 (Fig. 8.6). En combinant les échantillons disponibles (SNfactory,
sdss, snls, Low-z), le «mass step » — c.-à-d. la différence de magnitude standardisée entre les SNe abritées
dans des galaxies de petite et grande masse — devient encore plus significatif (dµ = 0,077± 0,014 mag
pour log(M/M) ≶ 10 dans le sens « bigger-brighter », Fig. 8.7). Toutefois, aucun des modèles tentant
d’expliquer cet écart ne s’avère totalement convaincant. Il n’est en fait pas exclu que ce biais de masse
soit la conséquence d’une standardisation incomplète par salt2.
D’autres analyses sur la base de ce très riche échantillon SNe Ia/galaxies hôtes sont en cours de
préparation, dont l’estimation du Delay Time Distribution des SNe Ia, mesurant l’écart temporel entre la
formation des étoiles progénitrices et l’explosion, la mesure de la couleur intrinsèque des SNe à partir
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Figure 8.7 – En h. : résidus au dia-
gramme de Hubble en fonction de la
masse totale de la galaxie hôte, pour les
échantillons snls (Sullivan et coll., 2010),
sdss (Gupta et coll., 2011), les SNe pu-
bliques à bas redshift (Kelly et coll., 2010)
et SNfactory. Les moyennes pondérées
des résidus pour les galaxies de faible et
de grande masse sont représentées par
les traits noirs, l’ajustement linéaire par
le trait pointillé. En b. : distribution en
masse des 4 échantillons. Figure extraite
de Childress et coll. (2013a).
de l’extinction observée dans les galaxies hôtes, ou encore la confirmation d’une limite d’apparition des
SNe Ia prédite aux très basses métallicités.
8.4.2 Propriétés locales
Dans les analyses traditionnelles des galaxies hôtes telles que présentées dans la section précédente, les
quantités photométriques sont naturellement pondérées par la lumière, et les observations spectroscopiques
ciblent généralement le cœur de la galaxie. Les paramètres dérivés sont donc représentatifs de la partie la
plus centrale et lumineuse des galaxies, mais pas nécessairement de celle abritant la SN. Les galaxies sont
pourtant connues pour être des objets hétérogènes, où les différentes composantes — cœur, bulbe, disque
— ne partagent pas les mêmes caractéristiques, et peuvent eux-mêmes présenter de forts gradients. Ainsi,
certaines galaxies classées « globalement » comme formant des étoiles abritent des SNe situées dans des
régions totalement passives (Fig. 8.8).
La spectrographie à champ intégral en provenance de snifs offre une opportunité unique de mesurer
les propriétés de la galaxie hôte à proximité immédiate de la SNe 2. C’est la méthode que nous avons
choisie de développer avec ? M. Rigault et coll. (Evidence of Environmental Dependencies of Type Ia
Supernovae from the Nearby Supernova Factory indicated by Local Hα, en préparation). Elle s’articule
autour des étapes suivantes :
1. alors que l’utilisation traditionnelle de snifs consiste à soustraire le fond diffus galactique du cube
de la SN (Sect. 4.1), cette analyse utilise les cubes de galaxie « pure » desquels ont été soustraits la
source ponctuelle (modélisée lors de la spectro-photométrie de psf, Sect. 4.2) et le spectre de ciel
nocturne (par une modélisation en composantes principales). Après alignement et correction de
l’adr, tous les cubes galactiques issus de la série temporelle d’une SN sont combinés afin d’accroître
le s/b ;
2. les spectres galactiques sont ajustés (dans le référentiel de la source) par le University of Lyon
Spectroscopic analysis Software (ULySS, Koleva et coll., 2009) comme la somme de composantes
stellaires et de raies en émission du gaz (Fig. 8.9) ;
3. la brillance de surface ΣHα de la raie Hα, intégrée dans un rayon projeté de 1 kpc autour de la SN,
est utilisée comme sonde de la formation stellaire locale.
2. snifs a d’ailleurs été utilisé en dehors de la collaboration SNfactory pour une étude des sites d’explosion des SNe de
type gravitationnel (Kuncarayakti et coll., 2013).
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Figure 8.8 – Les galaxies hôtes de
SN 2007kk (en h.) et de SN 2005L (en
b.) sont toutes deux classées globalement
comme formant des étoiles (à g. : images
reconstruites sdss gri). Pourtant, les
cartes locales de Hα (à dr.) indiquent
des taux de formation stellaire différents.
Figure extraite de Rigault et coll. (2013).
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Figure 8.9 – Ajustement ULySS du
spectre galactique moyen à moins de
1 kpc de SNF20060512-001 (image recons-
truite en h. à dr.). En h. à g. : spectre
moyen (en vert) et les différentes com-
posantes ajustées (la population stellaire
en rouge, le gaz en violet). En b. : zoom
sur différentes régions d’intérêt (de g. à
dr. : raie [OII]λλ3726,3728, la discon-
tinuité de Balmer, et le complexe Hα-
[NII]λλ6548,6584 + [SII]λλ6716,6731).
Figure extraite de Rigault et coll. (2013).
L’étude des corrélations entre ce traceur du taux de formation stellaire locale et les paramètres
caractéristiques des SNe Ia issus de l’ajustement salt2 — x1, c, magnitude absolue standardisée — met
en évidence plusieurs résultats très intéressants (Fig. 8.10).
– Les SNe les plus « rapides » (x1 < −1) se trouvent majoritairement dans un environnement « passif »
(avec pas ou peu de formation d’étoile), conformément aux observations globales. En revanche, la
réciproque est fausse : les SNe intermédiaires (x1 ∼ 0) se retrouvent également dans tous les types
d’environnement.
– Comme on pouvait s’y attendre, les SNe Ia localisées dans un environnement « actif » (avec un
taux élevé de formation stellaire) sont en moyenne plus rouges, du fait de la présence de gaz et de
poussières.
– Après standardisation photométrique, les SNe Ia des environnements passifs sont en moyenne
∼ 0,1 mag plus brillantes que les SNe proches d’une forte émission Hα.
Ce dernier résultat, baptisé « biais Hα », est de même ampleur que le « mass step » — la différence
de magnitude entre les SNe des galaxies de petite et de grande masse — vu précédemment. Même s’ils
résultent d’un artefact de standardisation par salt2, ces deux biais d’environnement semblent liés à
la présence d’une sous-population de SNe Ia surlumineuses se retrouvant quasi exclusivement dans les
environnements passifs (en gris dans la Fig. 8.10). Cela a deux conséquences fondamentales :
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à dr. Figure extraite de Rigault et coll.
(2013).
1. du fait de l’évolution cosmique du taux de formation stellaire, la fraction de SNe Ia surlumineuses
va évoluer avec le redshift, et finalement biaiser l’estimation des paramètres cosmologiques ;
2. inversement, les SNe Ia des environnements à fort taux de formation stellaire constituent une
population plus homogène. Leur utilisation exclusive dans la construction du diagramme de Hubble
en réduit significativement la dispersion, passant de σ = 0,152± 0,011 à 0,105± 0,012.
Cette première analyse de l’environnement local des SNe Ia, que permet opportunément l’ifs de
SNfactory, est très prometteuse, et doit être poursuivie par des études complémentaires, en utilisant
d’autres sondes spectrales de la formation stellaire — p.ex. l’indicateur D4000 (Calzetti, 2012) — ou en
complétant les observations des sites de SNe Ia (p.ex. imagerie UV-hst).
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Chapitre 9
Conclusions et perspectives
La première partie de ce mémoire est axée sur le Supernova Integral Field Spectrograph, dispositif uniquede suivi spectro-photométrique à champ intégral. Après une description succincte de l’instrument et
de ses différentes composantes (Chap. 2), j’en ai présenté les principales procédures de traitement que j’ai
développées et mises en œuvre dans le cadre du projet The Nearby Supernova Factory, en insistant sur la
caractérisation et la réduction des biais statistiques, notamment aux très bas flux :
– la production et l’étalonnage spectral des données 3D (Chap. 3), nécessitant un prétraitement
rigoureux des poses ccd et l’élimination du fond de lumière diffuse ;
– la spectro-photométrie de psf (Chap. 4), incluant la soustraction du fond structuré galactique ;
– l’étalonnage en flux des observations (Chap. 5), notamment dans des conditions d’observation
défavorables, par l’utilisation optimale des étoiles standards et une modélisation physique de la
transmission atmosphérique.
Dans la deuxième partie, j’ai abordé les aspects pratiques du suivi spectro-photométrique des SNe Ia
dans le cadre du projet SNfactory :
– l’acquisition et la production des données spectro-photométriques, suivies de la présentation de
l’échantillon SNfactory (Chap. 6) ;
– l’estimation de la précision spectro-photométrique des données (Chap. 7), mesurée sur les étoiles
standards et sur les SNe ;
– la présentation sommaire des premiers résultats scientifiques publiés par la collaboration SNfactory
sur la base des données snifs (Chap. 8).
Cet exposé ne constitue évidemment qu’une vision bien partielle et partiale du projet SNfactory,
focalisée sur les sujets dans lesquels je me suis le plus impliqué depuis mon arrivée à l’ipnl. J’espère
toutefois qu’il aura été l’occasion de présenter des aspects qui me semblent être d’un intérêt plus large :
la compréhension fine de notions statistiques souvent tenues pour indubitables (p.ex. l’omniprésente
utilisation du χ2), la nécessité d’une connaissance approfondie du dispositif instrumental, les défis du
traitement homogène de grands jeux d’observations. En ce sens, alors que l’astrophysique du xxie siècle
« s’industrialise », les astronomes ont probablement encore à apprendre de la communauté de la physique
des particules, depuis longtemps initiée aux arts de la modélisation hyper-réaliste des détecteurs, de la
production de masse des données ou de la gestion de collaborations mondiales à plusieurs milliers de
membres.
9.1 The Nearby Supernova Factory
9.1.1 Le bilan instrumental
Après pratiquement 10 ans en continu sur le ciel, l’instrument snifs a fait preuve de son efficacité et de
sa robustesse, nécessitant peu d’interventions en dehors des opérations de maintenance usuelles (lampes,
cryogénie). Tous les modules — ifs, détecteurs, cryogénie, systèmes de contrôle — sont fonctionnels (hormis
les obturateurs des voies spectroscopiques, et dernièrement le moteur de focalisation du spectrographe
de la voie B), même si, évidemment, rien ne garantit qu’ils dureront éternellement, en particulier les
antiques ordinateurs de support. Ces dernières années, le télescope uh88 nous a en revanche posé un
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certain nombre de problèmes (casses moteur du télescope et du dôme, dégradation de la transmission),
avec un support technique souvent insuffisant. Les interruptions de service qui en résultent sont très
dommageables à une expérience visant à observer régulièrement des sources transitoires.
Avec quelques années de recul, quelles conclusions tirer du concept instrumental lui-même ?
– La notion d’instrument « intégré », incorporant les différents modules de support aux observations
spectroscopiques — voies photométriques d’acquisition et de guidage, unité d’étalonnage interne,
interaction directe avec les détecteurs d’un côté et le télescope de l’autre — a été prépondérante dans
le succès de la longue campagne de suivi des SNe, tout en allégeant significativement la charge des
opérateurs humains (contrôle de l’instrument à distance, procédures semi-automatiques, répartition
des responsabilités entre différents intervenants).
– La voie photométrique conçue pour le suivi de la transmission atmosphérique effective a prouvé son
efficacité dans l’étalonnage en flux, et s’apparente aux méthodes de « self calibration » développées
pour sdss (Padmanabhan et coll., 2008) ou lsst (Stubbs et coll., 2007; Jones et coll., 2010).
Certes, pour des raisons techniques (qualité d’image, nombres de sources secondaires disponibles),
les différentes bandes du multi-filtre ne sont finalement pas utilisées pour tracer les diverses
composantes physiques de l’extinction, comme il était initialement prévu. L’achromaticité (relative)
des fluctuations d’extinction nous permet cependant de nous contenter d’une estimation « grise »
de la variabilité atmosphérique.
– Avec SNfactory, la spectrographie à champ intégral a fait la preuve de ses qualités spectro-
photométriques. Hormis dans des conditions d’utilisation très particulières et contraignantes, in-
compatibles avec un programme de suivi régulier, nulle autre méthode spectroscopique ne peut se
targuer d’une telle précision. Malgré tout, il semble évident que la précision photométrique d’un
ifs ne peut atteindre celle (en partie illusoire) d’une expérience d’imagerie pure : la procédure
de réduction est trop longue et complexe, accumule trop d’étapes critiques, pour ne pas affecter,
malgré tous les efforts, la qualité finale des mesures.
Dans le cas de snifs, cela se traduit par un biais aux très bas flux 1 limitant la précision photométrique.
Je pense que c’est une des faiblesses intrinsèques du concept d’ifs à trame de micro-lentilles : puisque
les spectres sont initialement répartis sur l’ensemble du détecteur et séparés par des zones faiblement
illuminées (voir p.ex. Fig. 2.5 et 2.6), le niveau de fond doit être contrôlé avec une précision extrême
que les imperfections des ccd ne permettent pas. Cela étant, la démonstration reste à faire que d’autres
concepts d’ifs — p.ex. à dissecteur d’image (image slicer) — puissent être plus performants dans ce
domaine.
Il convient toutefois de tempérer la relative imprécision de la spectro-photométrie vis-à-vis des
techniques d’imagerie, par des considérations qui relèvent de la tautologie :
– la spectro-photométrie délivre des spectres, au contenu physique beaucoup plus riche qu’une collection
réduite de courbes de lumière ;
– la photométrie pure fournit des flux intégrés qui dépendent autant de l’instrument que de la source.
Elle ne peut atteindre l’extrême précision volontiers affichée qu’en supposant le spectre de la
source parfaitement connue, ce qui est évidemment rarement le cas. Les biais qui en résultent sont
couramment sous-estimés.
Pour résumer ma pensée de façon lapidaire :
– snifs sera-t-il jamais aussi précis qu’une expérience de photométrie ? Non, même si nous allons
encore tenter de faire mieux.
– Une telle précision est-elle indispensable à la réalisation des objectifs scientifiques ? Certainement, si
ces objectifs se limitaient à reproduire les méthodes purement photométriques, mais les ambitions
du projet spectro-photométrique sont autres.
9.1.2 Les objectifs scientifiques
Après plusieurs prolongations, la partie observationnelle du projet SNfactory touche à sa fin : sauf
surprise (bonne ou mauvaise), les dernières observations seront obtenues courant 2014. Pour autant, le
travail de la collaboration est loin d’être achevé.
En ce qui me concerne, il portera essentiellement sur plusieurs points déjà évoqués au fil du texte :
– la caractérisation — et si possible l’atténuation — des biais aux très bas flux, afin d’estimer et de
contrôler les erreurs systématiques qui en découlent ;
1. On parle ici d’un signal de l’ordre de un e−/px, pour un bruit de lecture de ∼ 3 e−/px (voir p.ex. Fig. 3.11).
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– le développement d’un nouveau modèle de psf atmosphérique (Sect. 4.2.1.3), plus proche des
modèles physiques de la turbulence et éventuellement plus robuste dans le cas des sources faibles ;
– placer nos observations dans le système photométrique défini par les étoiles de référence calspec
du hst, notamment par la construction d’un réseau d’étoiles standards homogènes (Sect. 5.2.4.2)
permettant de s’affranchir de l’inconsistance de certaines tables de référence actuellement utilisées ;
– en parallèle, inter-étalonnage photométrique avec les autres échantillons de SNe Ia. Betoule et coll.
(2013) a déjà placé conjointement les observations snls et sdss dans le référentiel photométrique
calspec, avec une précision de 4 mmag comparable à l’incertitude sur la couleur des étoiles
standards hst. Mosher et coll. (2012) a lui relié les échantillons csp et sdss, avec une incertitude
systématique de 23 mmag ;
– le système d’étalonnage absolu en couleur SNIFS Calibration Apparatus (scala), actuellement en
développement à l’Université de Bonn, sera également l’occasion d’une remise à plat de l’ensemble
de la procédure d’étalonnage en flux.
Dans le même temps, l’exploitation scientifique des observations ne fait que commencer. L’échan-
tillon SNfactory, par la qualité et la richesse de ses données, est actuellement sans équivalent dans le
monde — je n’ai pas même connaissance de projets en passe de le concurrencer —, et possède un réel
potentiel à révolutionner notre compréhension des SNe Ia et leur utilisation comme chandelles standards
cosmologiques.
Outre des analyses intermédiaires plus restreintes, trois résultats majeurs portant sur l’intégralité de
l’échantillon SNfactory sont attendus à moyen terme :
1. la publication de l’ensemble des courbes de lumière synthétiques dans le référentiel de la source
(échantillon photométrique) ;
2. l’analyse de l’impact cosmologique de l’échantillon SNfactory dans les grandes compilations photo-
métriques (type union, Kowalski et coll., 2008; Amanullah et coll., 2010; Suzuki et coll., 2012) ;
3. la publication de la totalité des séries spectro-temporelles des SNe Ia (échantillon spectro-photo-
métrique).
La mise à disposition d’un tel échantillon doit se faire à travers une infrastructure dédiée, autorisant
une exploration multi-factorielle des données (p.ex. Yaron & Gal-Yam, 2012). Une fois publié et diffusé
au sein de la communauté, l’échantillon spectro-photométrique SNfactory constituera une référence
incontournable.
9.1.3 La gestion de projet
Même si cela est rarement évoqué dans les demandes de financement et les rapports d’étape, un projet
tel que SNfactory constitue également une aventure humaine, faite de joies et de grosses colères, de bons
moments et de périodes d’abattement. Il ne suffit pas de faire signer un Memorandum of Understanding ou
un Gentleman Agreement pour faire collaborer efficacement et sereinement des personnes aux expériences,
aux compétences et aux aspirations diverses.
Toute proportion gardée, la SNfactory fait partie de cette classe spécifique de projet décrite par Boroski
et coll. (2002) à propos du sdss, où tous les aspects de l’infrastructure, du télescope à l’instrument, des
logiciels à la gestion humaine des opérations, ont été conçus et combinés spécifiquement pour la réalisation
du projet. Il n’est donc pas étonnant que les « Lessons learned from Sloan Digital Sky Survey operations »
de Kleinman et coll. (2008) 2 me semblent s’appliquer directement à la collaboration SNfactory. Je souscris
en particulier à l’analyse du « dilemme du scientifique », partagé entre ses désirs de liberté scientifique et
ses obligations de support au projet.
Je partage également l’opinion de Lupton et coll. (2001) concernant les défis que pose à la communauté
le déséquilibre croissant entre les développements hardware et software des grands projets. Dans le cas de
snifs, la construction de l’instrument a duré trois ans (2001–2004) : le design a été assuré par un opticien,
la réalisation technique a été largement sous-traitée à un industriel, et le projet a été conduit par un
chef de projet dédié. À l’inverse, nous nous débattons depuis 2004 dans des développements logiciels —
gestion des données, production de masse, assurance qualité — essentiellement pris en charge par des
scientifiques (dont moi) sans une forte culture ni informatique ni de gestion de projet. Progressivement,
la communauté reconnaît que le développement logiciel nécessaire aux grands projets est au moins aussi
difficile que le développement instrumental, et qu’il doit effectivement être traité — et budgété — de
2. Une lecture passionnante que toute collaboration naissante devrait faire lire à ses membres.
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façon aussi rigoureuse. Cela doit maintenant se traduire dans l’offre de formation des étudiants, et dans
la gestion et l’évaluation des scientifiques.
9.2 To infinity. . . and beyond!
Au-delà de l’expérience SNfactory, certains concepts que j’ai abordés dans ce document vont être
massivement utilisés dans de nombreux projets à venir.
9.2.1 Spectro-photométrie de PSF
Initialement développée pour l’observation de sources étendues (étoiles jeunes, galaxies, quasars, etc.),
l’ifs est dorénavant prête à aborder la spectro-photométrie des sources ponctuelles. Au même titre que les
logiciels de photométrie stellaire ont révolutionné les méthodes de l’imagerie traditionnelle (p.ex. Stetson,
1987; Bertin & Arnouts, 1996), la spectro-photométrie de psf sera alors essentielle à une exploitation
optimale des observations ifs à venir (Kamann et coll., 2013).
Outre l’installation de nouvelles capacités 3D sur les télescopes actuels de la classe des 8–10 m (p.ex.
Multi Unit Spectroscopic Explorer/ESO Very Large Telescope), deux des trois futurs télescopes de la
classe des 20–40 m seront équipés dès leur mise en service d’ifs (InfraRed Imaging Spectrograph/Thirty
Meter Telescope, harmoni/European Extremely Large Telescope). La nécessité de méthodes efficaces et
robustes d’extraction des sources ponctuelles dans ces grands volumes de données sera alors extrême.
9.2.2 La transmission atmosphérique
L’étalonnage en flux est actuellement reconnu comme la source principale d’erreur systématique dans
l’utilisation des SNe Ia comme sondes cosmologiques (p.ex. Suzuki et coll., 2012; Stubbs & Tonry, 2012).
Les mesures photométriques ne permettent pas de dissocier simplement la réponse instrumentale de la
transmission atmosphérique. Or, si beaucoup d’efforts ont été investis dans la compréhension de l’impact
de l’atmosphère dans la formation des images (théorie du seeing, méthode d’optique adaptative), ce n’est
que récemment que l’on a commencé à s’intéresser en détail au rôle de l’atmosphère dans les mesures
photométriques de précision (p.ex. Stubbs & Tonry, 2006).
Pour parvenir à la précision requise, les grands sondages photométriques au sol présents ou à venir
— dont snls, sdss, ptf, panstarrs, Catalina Sky Survey, SkyMapper, Dark Energy Survey, lsst —
devront s’appuyer sur des méthodes innovantes :
– le principe de l’auto-étalonnage en flux (Stubbs et coll., 2007; Padmanabhan et coll., 2008; Jones
et coll., 2010), où l’observation répétée et poly-chromatique de sources dans des conditions atmosphé-
riques variées permet de résoudre simultanément les flux intrinsèques et les facteurs d’extinction ;
– les outils de surveillance en temps réel de la transmission atmosphérique (Aceituno et coll., 2011;
Blake & Shaw, 2011; Zimmer et coll., 2012; Li et coll., 2013), dérivés des méthodes usuellement
employées en physique de l’atmosphère ;
– des techniques de photométrie absolue (Stubbs & Tonry, 2006; Doi et coll., 2010; Regnault et coll.,
2012), où des sources ou des récepteurs étalonnés physiquement permettent une mesure de la
transmission totale du télescope et de l’instrument.
Les deux premières méthodes ont partiellement été mises en œuvre dans la voie photométrique de snifs ;
la troisième correspond au projet scala de SNfactory.
9.2.3 La nécessité du suivi spectro-photométrique
Dans l’utilisation cosmologique des SNe Ia, il faut garder en mémoire le besoin réaffirmé d’un
échantillon local d’environ 1000 SNe Ia (Albrecht et coll., 2006; Committee for a Decadal Survey of
Astronomy and Astrophysics, 2010). Par ailleurs, beaucoup des grands sondages photométriques à venir
(p.ex. lsst, Euclid), comptent sur un suivi spectro-photométrique de tout ou partie de leurs sources
pour la classification des objets transitoires (transients), l’entraînement des redshifts photométriques ou
l’étalonnage photométrique de précision de l’instrument, sans toutefois organiser ou participer à ce suivi.
Une mise à jour du projet SNfactory — l’hypothétique snifs2 — ne suffirait probablement pas à
satisfaire ces besoins. Des concepts instrumentaux novateurs, p.ex. la SED Machine (Ben-Ami et coll.,
2012; Ngeow et coll., 2013) développée dans le cadre de ptf, devront être mis au point rapidement. J’aime
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aussi à penser que la solution pourrait venir des développements instrumentaux de l’optique intégrée
(photonique), p.ex. le Stationnary Wavelength Inverse Fourier Transform Spectrometer (le Coarer et coll.,
2010), ou les Arrayed Waveguide Gratings (Fernando et coll., 2012).
9.2.4 Le projet Euclid
Last but not least, j’ai occulté dans ce document mon implication naissante dans le projet de télescope
spatial Euclid. Cette mission esa/nasa en cours de développement dont le lancement est prévu pour
2020, a pour objectif de cartographier durant 5 ans la distribution des galaxies et de la matière noire
dans l’Univers (Refregier et coll., 2010; Laureijs et coll., 2011). Les sondes cosmologiques qui découlent de
ces observations — essentiellement oscillations acoustiques des baryons et cisaillement gravitationnel —
permettront de contraindre les paramètres de l’énergie noire. Une multitude d’autres études — lentilles
gravitationnelles fortes, physique des amas, etc. — sont également prévues (Amendola et coll., 2012).
Au sein de l’équipe de cosmologie observationnelle de l’ipnl, je suis impliqué dans les activités liées aux
détecteurs IR, et au traitement et à l’analyse des données du spectrographe sans fente nisp. J’espère que
mon expertise dans le domaine de la réduction des données spectroscopiques, évoquée dans ce document,
y sera utile.
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Annexes
A Méthode des moindres carrés linéaire généralisée
La photométrie de psf sur chaque tranche de longueur d’onde du cube de source ponctuelle est réalisée
par une méthode de moindres carrés linéaire généralisée 3, où l’intensité yi,λ des N spaxels i de la tranche
λ est modélisée par une somme linéaire de M composantes Xik,λ :
yi,λ =
M∑
k=1
ak,λXik,λ. (1)
Dans notre cas, ces fonctions de base sont au premier chef la psf normalisée X0 = Pp(λ) modélisant
la source ponctuelle (les paramètres de forme p étant fixés), et la fonction constante X1 = 1 pour la
contribution du ciel. On peut éventuellement ajouter d’autres termes, p.ex. des composantes polynomiales
en (x,y) modélisant une contribution structurée du fond diffus galactique.
A.1 Résolution de l’équation normale
En introduisant la matrice N ×M dite de design X˜, définie par (l’indice λ est abandonné pour alléger
l’écriture) :
X˜ik ,
Xik
σi
, i = 1 . . . N, k = 1 . . .M, (2)
ainsi que le N -vecteur y˜ tel que :
y˜i ,
yi
σi
, i = 1 . . . N, (3)
l’Éq. (1) se réécrit simplement :
y˜ = X˜ · a, (4)
système linéaire matriciel pour lequel nous cherchons les amplitudes a minimisant l’écart (pondéré) entre
les données y˜ et le modèle X˜. De nombreuses méthodes numériques de moindres carrés 4 permettent de
résoudre ce système « en aveugle ». Nous allons toutefois détailler le calcul, afin de mettre en évidence la
procédure de calcul des erreurs.
L’ajustement se fait par minimisation du χ2 pour chaque tranche de longueur d’onde λ :
χ2 =
N∑
i=1
1
σ2i
(
M∑
k=1
akXik − yi
)2
= (X˜ · a− y˜)T · (X˜ · a− y˜) = |X˜ · a− y˜|2. (5)
Cette expression, où σ2i désigne la variance du signal observé dans le spaxel i à la longueur d’onde λ,
ignore explicitement les covariances spatiales inter-spaxel : Cov(yiyj) = σ2i δij .
3. Je reprends ici le traitement détaillé p.ex. dans Press et coll. (1992).
4. P.ex. numpy.linalg.lstsq.
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Ce χ2 doit être minimisé vis-à-vis des amplitudes ak des fonctions de base Xk, ces dernières étant
supposées connues et fixées :
∂χ2
∂ak
= 0 pour k = 1 . . .M, (6)
= 2
N∑
i=1
Xik
σ2i
(
M∑
m=1
amXim − yi
)
, (7)
ou, en notant ∂χ2/∂a = grada χ2 :
∂χ2
∂a
= 2X˜T · (X˜ · a− y˜) = 0. (8)
Cette dernière équation se réécrit alors naturellement sous la forme d’un nouveau système matriciel
linéaire à résoudre en a :
A · a = b, (9)
en introduisant la matrice A (M ×M)
A , X˜T · X˜ soit Akj =
N∑
i=1
XijXik
σ2i
, (10)
et le M -vecteur b
b , X˜T · y˜ soit bk =
N∑
i=1
yiXik
σ2i
. (11)
L’Éq. (9) constitue l’équation normale de l’ajustement des moindres carrés. Elle peut être résolue en
calculant la matrice M ×M (pseudo-)inverse 5 de A :
C , A−1 = (X˜T · X˜)−1, (12)
ce qui permet d’écrire :
a = C · b, c.-à-d. aj =
M∑
k=1
Cjkbk =
M∑
k=1
Cjk
[
N∑
i=1
yiXik
σ2i
]
. (13)
Les amplitudes a de l’ajustement linéaire constituent les quantités recherchées. Ainsi, le spectre S(λ)
de la source ponctuelle est l’amplitude a0,λ associée à la fonction de base X0,λ = Pp(λ), tandis que
l’intensité du fond de ciel C(λ) = a1,λ est liée à la composante constante X1,λ = 1.
A.2 Matrice de covariance
Après avoir extrait le spectre S(λ) de la source ponctuelle (et p.ex. du fond de ciel), nous cherchons
à déterminer son erreur standard dS(λ) = σ(λ) (erreur diagonale) ainsi que la matrice de covariance
Cov(λ1,λ2).
A.2.1 Contribution des erreurs statistique
Il est à noter que la matrice C précédente joue un rôle prépondérant, puisqu’elle se trouve être la
matrice de covariance des amplitudes a, à fonction de base X fixée (et donc en particulier à paramètres
de forme p figés).
Démonstration. Nous pouvons développer les amplitudes a autour de la solution qui minimise le χ2, par
rapport aux fluctuations du signal dy :
daj =
N∑
i=1
∂aj
∂yi
dyi, (14)
5. P.ex. numpy.linalg.pinv.
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où nous avons donc supposé que dp = 0. Or l’Éq. (13) donne :
∂aj
∂yi
=
M∑
k=1
Cjk
Xik
σ2i
. (15)
En calculant 〈damdan〉 = Cov(aman) et en notant que, puisque nous avons négligé la covariance spatiale
des observations, 〈dyidyj〉 = Cov(yiyj) = σ2i δij , nous obtenons :
Cov(aman) =
M∑
k=1
M∑
l=1
CmkCnl
[
N∑
i=1
1
σ2i
XikXil
]
= Cmn (16)
puisque le terme entre crochets correspond exactement à Akl = [C−1]kl.
La matrice de covariance C lie les différentes amplitudes de l’ajustement linéaire, p.ex. le flux a0,λ de la
source ponctuelle (composante X0,λ = Pλ(p)) et l’intensité a1,λ du fond de ciel (composante X1,λ = 1).
Les termes diagonaux permettent d’estimer l’erreur standard de ces composantes, à la longueur d’onde λ
considérée :
σ2(ak,λ) = Ckk,λ. (17)
Il faut en outre noter que si la covariance spectrale initiale est négligeable, c.-à-d. Cov(yi,λ1yi,λ2) ' δλ1,λ2 ,
les amplitudes ajustées sont également décorrélées spectralement.
Puisque le calcul a ici été effectué à paramètres de forme fixés (dp = 0), les erreurs sur les amplitudes
a proviennent exclusivement des erreurs statistiques σ associées au signal mesuré y. Elles ne tiennent pas
compte des éventuelles erreurs de modélisation sous-jacente sur les fonctions de base Xk, notamment
dans notre cas des erreurs sur les paramètres de forme p qui ont été utilisés dans l’expression de la psf
incorporée à l’ajustement.
A.2.2 Contribution des erreurs de modélisation
Nous n’avons considéré dans la section précédente que la contribution des erreurs σi sur le signal yi à
la matrice de covariance C, en négligeant explicitement la dépendance des amplitudes ak vis-à-vis des
paramètres de forme p = (p1, p2, . . . , pQ). Il s’agit désormais de voir comment les erreurs (covariantes)
sur ces paramètres se propagent à celles des amplitudes.
Nous développons maintenant les amplitudes a autour de la solution minimisant le χ2 par rapport
aux fluctuations des paramètres dp :
daj =
Q∑
q=1
∂aj
∂pq
dpq, (18)
où nous avons cette fois supposé que dy = 0. Nous pouvons alors relier l’erreur covariante sur les
amplitudes Cov(aman) = 〈aman〉 à la matrice de covariance (Q×Q) des paramètres de forme Cov(pqpr),
estimée lors de leur ajustement :
Cov(aman) =
Q∑
q=1
Q∑
r=1
∂am
∂pq
∂an
∂pr
Cov(pqpr). (19)
Notons que dans cette expression générale, les indices m et n peuvent représenter des composantes, mais
également des longueurs d’onde : les erreurs de modélisation introduisent une corrélation générale entre
toutes les composantes de l’ajustement linéaire et entre toutes les longueurs d’onde. En particulier, le cas
m = λ1 et n = λ2 (pour une composante i donnée) permet d’estimer la matrice de covariance chromatique
du spectre d’amplitude aλ de cette composante directement imputable aux erreurs de modélisation :
Cov(aλ1aλ2) =
Q∑
q=1
Q∑
r=1
∂aλ1
∂pq
∂aλ2
∂pr
Cov(pqpr). (20)
On retrouve ainsi l’équation générique de propagation des covariances entre p et a(p) :
Cov(aλ)︸ ︷︷ ︸
N×N
=
(
∂aλ1
∂p
)T
︸ ︷︷ ︸
N×Q
·Cov(p)︸ ︷︷ ︸
Q×Q
·
(
∂aλ2
∂p
)
︸ ︷︷ ︸
Q×N
. (21)
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Le terme d’erreur diagonal σ2(aλ) s’obtient naturellement pour λ1 = λ2 : il s’ajoute directement à la
contribution calculée en (17).
Dans l’expression (13), les deux termes C et b dépendent de p via X, ce qui implique :
∂a
∂pq
= ∂C
∂pq
· b+ C · ∂b
∂pq
, q = 1 . . . Q. (22)
Notons que, avec C = A−1,
∂C
∂pq
= −C · ∂A
∂pq
· C (23)
= −C ·
[
∂X˜T
∂pq
· X˜ + X˜T · ∂X˜
∂pq
]
· C, (24)
tandis que
∂b
∂pq
=
(
∂X˜T
∂pq
)
· y˜. (25)
Les Éq. (22) à (25) complètent l’équation générique de propagation (21) et permettent de conclure
l’estimation exhaustive quoique laborieuse de Cov(aλ1aλ2) à partir de Cov(p) et des fonctions de base X
et de leurs dérivés.
Dans le cas particulier du spectre S(λ) = a0,λ de la source ponctuelle, associé à la fonction de base
X0,λ = Pp(λ) — seule fonction dépendante des paramètres de forme p — ces équations font intervenir
le jacobien N ×Q du modèle de psf, Jiq,λ = ∂Pi,λ/∂pq. En pratique, il s’avère toutefois plus facile et
aussi rapide d’utiliser directement l’Éq. (21) via une estimation numérique des gradients ∂aλ/∂p pour
propager la matrice de covariance Cov(p).
B Publications hors-SNfactory
Les travaux hors la collaboration SNfactory auxquels j’ai participé depuis ma prise de poste à l’ipnl
en 2001 s’articulent autour de trois axes :
1. le projet sauron d’étude de la cinématique et de la dynamique des galaxies de type précoce à l’aide
d’un spectrographe à champ intégral à grand champ. Cette thématique découle directement de mes
travaux de thèse (Copin, 2000) ;
2. des aspects plus techniques liés à la spectrographie à champ intégral, développés dans le cadre du
projet sauron ou du Research and Training Network européen Euro3D ;
3. des travaux utilisant l’instrument snifs en dehors de la collaboration SNfactory.
B.1 Dynamique des galaxies et projet SAURON
J’avais initié au cours de ma thèse une modélisation dynamique de la galaxie NGC 3377 fondée sur la
méthode de reconstruction orbitale de Schwarzschild appliquée à des observations oasis et sauron. Cette
étude a finalement été publiée par Copin et coll. (2004) : Axisymmetric dynamical models for SAURON
and OASIS observations of NGC 3377 .
J’ai également collaboré à d’autres publications dans la même thématique :
– McDermid et coll. (2004) : OASIS high-resolution integral field spectroscopy of the SAURON
ellipticals and lenticulars
– Falcón-Barroso et coll. (2004) : Formation and evolution of S0 galaxies: a SAURON case study of
NGC 7332
– Emsellem et coll. (2004) : The SAURON project - III. Integral-field absorption-line kinematics of 48
elliptical and lenticular galaxies
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Figure 1 – Application de la technique
de binning de Voronoi sur des cartes ci-
nématiques de NGC 4459 obtenues par
sauron (Emsellem et coll., 2004).
Figure 2 – Axisymétrisation cinémé-
trique du champ de vitesses de NGC 4473
observé par sauron (Krajnović et coll.,
2006).
B.2 Techniques de spectrographie à champ intégral
B.2.1 Tessellation de Voronoi
J’ai développé avec M. Cappellari une technique de binning (regroupement) spatial adaptatif des
données de spectrographie à champ intégral, basée sur la tessellation de Voronoi (Cappellari & Copin,
2003, Adaptive spatial binning of integral-field spectroscopic data using Voronoi tessellations).
Cette méthode, avec plus de 200 citations, est très largement utilisée non seulement en spectrogra-
phie 3D (Fig. 1), mais plus généralement pour les observations X, l’interférométrie Fabry-Pérot, les
simulations numériques N -corps, etc. (Cappellari, 2009).
B.2.2 Cinémétrie
Dans un travail préliminaire initié pour ma thèse, j’avais proposé une nouvelle technique d’étude
des cartes cinématiques en provenance des spectrographes à champ intégral, la « cinémétrie » (Copin,
2002). Elle généralise les méthodes de photométrie de surface des galaxies de type précoce aux moments
cinétiques d’ordre supérieur. Cette étude a été reprise et publiée par Krajnović et coll. (2006), Kinemetry: a
generalization of photometry to the higher moments of the line-of-sight velocity distribution, et comptabilise
maintenant près de 100 citations.
B.2.3 Euro3D
En tant que spécialiste de la spectrographie à champ intégral, j’ai participé à la définition du format
de données Euro3D, présenté par Kissler-Patig et coll. (2004), The Euro3D data format: A common
FITS data format for integral field spectrographs, ainsi qu’au développement de la Euro3D LCL I/O
library le mettant en œuvre (Pécontal-Rousset et coll., 2004).
B.3 Observations SNIFS hors-SNfactory
Puisque snifs est un instrument ouvert à l’ensemble de la communauté uh88, j’ai eu l’occasion
d’apporter mon expertise dans le traitement des données 3D dans le cadre d’études menées en dehors de
la collaboration SNfactory :
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– Hodapp et coll. (2007), Visible and near-infrared spectrophotometry of the Deep Impact ejecta of
Comet 9P/Tempel 1 ;
– Gal-Yam et coll. (2007), On the Progenitor of SN 2005gl and the Nature of Type IIn Supernovae.
C Activités d’enseignement
C.1 Enseignement universitaire
– Licence de physique de l’Université de Lyon 1
– Physique générale : optique, mécanique, électromagnétisme, thermodynamique, physique micro-
scopique et relativité (L2)
– Astrophysique (L1, L2-L3)
– École normale supérieure de Lyon, département Science de la matière :
– Informatique (L3) : initialement en Fortran, puis en C et maintenant en Python
– Physique statistique (L3, travaux dirigés)
– Master Physique fondamentale de l’Université de Lyon 1
– Physique statistique (M1, travaux dirigés)
– Analyse scientifique en Python (M2, atelier)
C.2 Encadrement
C.2.1 Thèses
– M. Rigault (2010–2013) : Études des propriétés de l’environnement local des supernovæ de type Ia
dans la collaboration « The Nearby Supernova Factory »
– C. Buton (2006–2009) : Étalonnage spectro-photométrique du SuperNova Integral Field Spectrograph
dans le cadre du projet « The Nearby Supernova Factory », en co-direction avec G. Smadja
C.2.2 Stages
– Stage de M1, 2012 : A. Provent, Étude morphologique des galaxies hôtes de la SNfactory
– Stage de M1, 2011 : L. Hangard, Les galaxies hôtes des supernovæ de la SNfactory
– Stage de M1, 2007 : J. Claustre, Projet SNfactory : caractérisation des courbes de lumière des
supernovæ
– Stage de M2, 2006 : C. Buton, Projet SNfactory : correction des raies telluriques dans les spectres
SNIFS
– Stage de M1, 2005 : C. Buton, Projet SNfactory : calibration astrométrique de SNIFS
– Stage de DEA, 2004 : F. Crevel, Projet SNfactory : étude spectrale des galaxies hôtes
– Stage de maîtrise, 2004 : P. Daniel, Projet SAURON : étude cinémétrique des galaxies de type
précoce
C.3 Diffusion des connaissances
– Participation au documentaire « Retour vers le Big Bang » (Cap-Canal, Gateau, 2009) ;
– Responsable du cycle « Regards sur le cosmos » 2012 à l’Université ouverte de Lyon 1 ;
– Conférencier : Université ouverte de Lyon 1, Université de tous les âges de Lyon, Portes ouvertes de
l’Observatoire de Lyon, Foire internationale de Lyon, Planétarium de Vaulx-en-Velin (Ouf d’Astro,
Science en fête), Club d’Astronomie de Lyon Ampère, Société Astronomique de Lyon ;
– Interventions dans les collèges, lycées et classes préparatoires.
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Résumé
La spectrographie à champ intégral est une technique d’observation astronomique puissante permettant
d’acquérir des informations spectrales en tout point d’une zone du ciel. Longtemps cantonnée, du fait
du traitement spécifique qu’elle requiert, à des niches instrumentales, elle est maintenant disponible sur
tous les grands télescopes. Naturellement, cette spectrographie dite « 3D » a d’abord été utilisée pour
l’étude de sources étendues, essentiellement extra-galactiques. Elle a néanmoins de nombreux avantages
pour l’observation de sources ponctuelles : qualité photométrique, soustraction du fond structuré, facilité
d’acquisition, etc.
J’ai ainsi contribué au développement à Lyon du « SuperNova Integral Field Spectrograph » (SNIFS),
le premier et unique spectrographe à champ intégral dédié à l’observation spectro-photométrique des
supernovæ proches. Dans la tradition des précédentes réalisations de l’Observatoire de Lyon, cet instrument
est un spectrographe 3D à trame de micro-lentilles (15× 15), offrant une couverture spectrale étendue
(3200–10 000 Å) avec une résolution modérée (λ/∆λ ∼ 2000) sur un champ de vue restreint (6,′′4× 6,′′4).
Même si la technologie mise en œuvre est maintenant relativement classique, les ambitions en terme de
précision spectro-photométrique sont élevées. Responsable de la production des données SNIFS, j’ai mis en
place toute la chaîne automatisée de réduction et d’étalonnage s’appuyant sur une compréhension fine des
détecteurs (non-linéarité aux bas flux, lumière diffuse), de l’instrument (extraction optimale, étalonnage
spectro-spatial, etc.) et de l’atmosphère (spectro-photométrie de PSF, transmission atmosphérique,
étalonnage en flux, etc.), pour des performances finales conformes aux exigences scientifiques.
SNIFS constitue le cœur du projet « The Nearby Supernova Factory » (SNfactory), une collaboration
internationale visant à étudier des supernovæ thermonucléaires (dites de type Ia, SNe Ia) proches (z < 0,1).
Ces chandelles standards de portée cosmologique sont à l’origine de la découverte de l’expansion accélérée
de l’Univers, et doivent maintenant permettre de préciser la nature de la mystérieuse « énergie noire » qui
en serait la cause. Cependant, de nombreux aspects pratiques restent à étudier pour obtenir des contraintes
cosmologiques fortes et indiscutables : quelle est la luminosité et la couleur intrinsèque des SNe Ia ?
Existe-t-il différentes sous-catégories, et comment les identifier ? Quelle est la nature du progéniteur ?
La collaboration SNfactory a acquis, depuis l’installation de SNIFS en 2004 sur le télescope de 2,2 m
de l’Université d’Hawaï, plus de 200 séries temporelles de SNe Ia proches, totalisant plus de 3000 spectres
étalonnés en flux avec une précision de 2–3 % selon les conditions atmosphériques. Cet échantillon
unique, sans équivalent dans le reste du monde, nous permet de mieux comprendre la physique de ces
objets (p.ex. existence de SNe dites « super-Chandraskhar »), de mettre en place de meilleures méthodes
de standardisation (en particulier par l’étude des caractéristiques spectrales), de réduire les erreurs
systématiques tant observationnelles que méthodologiques, d’étudier la relation entre les SNe et leur
environnement galactique (propriétés globales ou locales), etc.
Le projet SNfactory est illustratif des développements récents de la cosmologie observationnelle, entrée
depuis 15 ans dans le domaine des mesures de précision. Après les expérimentations de découverte et
de confirmation, de nombreux projets en préparation doivent permettre d’aborder la 3e phase, celle des
observations de masse. Deux collaborations dominent les perspectives à 10 ans dans ce domaine : le Large
Synoptic Survey Telescope et Euclid. L’expertise acquise dans la gestion d’un projet intermédiaire tel
que SNfactory me permettra d’y contribuer efficacement.
